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CETTE THÈSE étudie l’influence des échelles stellaires et galactiques sur l’obser-vation de jeunes amas stellaires. Une étude complète du phénomène de ségré-gation demasse est faite pour en déduire l’erreur systématique induite lors del’estimation de la masse de ces amas jeunes à partir des observations (lumi-
neuses) et du théorème du viriel. Cette étude a été rendue possible par le développement
de bibliothèques ruby permettant d’interfacer évolution stellaire et banque spectrale avec
l’analyse. L’influence des échelles galactiques est explorée via la reproduction du système
des Antennes et la récupération du tenseur de marée correspondant le long de l’orbite
d’un amas dans ce système. Les implications de ce concept sont discutées, notamment
l’apparition de zones complètement compressives possiblement à l’origine de la forma-
tion d’une partie des amas observés ou de leur survie primordiale. Son inclusion dans un
code à sommation directe a été effectuée.
Abstract
THIS THESIS explore the influence of stellar and galactic scales on young starclusters observations. A complete study of themass segregation phenomenonhas been conducted to quantify the induced observational bias when estima-ting mass from the virial theorem. The development of ruby libraries linking
stellar evolution routines and a spectral library to the analysis made the result possible.
The Antennæ system has been reproduced to investigate the influence of galactic scales.
The tidal tensor experienced along a cluster orbital path has been retrieved and its im-
plications explored. Totally compressive zones that could trigger cluster formation or
prevent early dissolution have been highlighted and the inclusion of this method in a
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QUE SAIT-ON AUJOURD’HUI SUR LES AMAS STELLAIRES ? Assurément quantitéde choses. Découverts à partir de  et étudiés depuis lors, à l’origine dedécouvertes tant au niveau galactique qu’au niveau stellaire, la liste des avan-
cées sur le sujet ne cesse de croître parallèlement au degré de raffinement des
codes utilisés pour les modéliser. Malgré cette profusion demoyens et de résultats, il reste
toujours des choses à explorer, notamment les liens que l’on peut tisser entre simulations
et observations, les circonstances de formations des amas, en particulier dans des ga-
laxies en fusion ou encore leur devenir au sein de champs de marées aussi puissants que
variables.
1 Amas stellaires : définition
Demanière générale en astronomie, un amas est un groupe d’objets demasses compa-
rables liés gravitationnellement entre eux. On peut trouver des amas d’étoiles (à l’échelle
du parsec), des amas de galaxie (Mpc), voire des amas d’amas (baptisés superamas) qu’ils
soient galactiques (Gpc) ou stellaires (kpc).
Les objets auxquels on va s’intéresser dans toute la suite sont les amas stellaires :
ensembles de quelques milliers à millions d’étoiles liées gravitationnellement et répar-
ties sur quelques parsecs. Ces amas ne contiennent ni gaz ni matière noire mais recèlent
nombre de comportements intéressants et posent de multiples questions quant à leurs
conditions de formation.
1.1 UN PEU D’HISTOIRE...
Le premier amas fut découvert en  par Abraham Ihle, officier des postes et astro-
nome amateur. Il s’agissait de l’amas M qu’il prit d’abord pour une nébuleuse. Puis vint
le tour de ωCen qui fut catalogué comme une étoile par les Anciens avant que Halley ne
l’observe plus précisément à Ste Hélène en . Plusieurs autres découvertes suivirent,
M en , M en , M en  pour ne citer que ceux-ci jusqu’à ce que Charles
Messier publie son catalogue de nébuleuses et d’amas stellaires en  dont les précé-
dents objets font partie. Le catalogue fut conçu à l’origine à l’attention des chasseurs de
comètes afin de ne pas confondre ces objets chevelus et vagabonds avec ceux connus et
fixes dans le ciel (comme la nébuleuse du Crabe M ou la galaxie d’Andromède M).
La plupart des amas présents dans ce catalogue n’ont été identifiés comme tel que plus
tard, par exemple en  quandWilliam Herschell réussit à résoudre plus de 200 étoiles
individuelles de M avec son fameux télescope de 40 pieds de long « bien que le centre
soit si dense qu’il est bien difficile d’en distinguer ses composantes ».
 http://www.noao.edu/image_gallery/html/im0575.html 
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FIG. 1: Deux images d’amas globulaires contenus dans le catalogue Messier et observés
par Hubble. Il s’agit des amas M (à gauche) et M, ce dernier ayant eu le privilège
d’un zoom dans ses parties centrales, découvrant un rassemblement toujours plus dense
d’étoiles. Le zoom sur M fait environ 1,3 minutes d’arc de côté, c’est-à-dire ici 1 pc, la
distance à M étant de 2,6 kpc environ. L’amas dans sa globalité fait environ 24 minutes
d’arc de diamètre (20 pc). L’image représentant M fait 3 minutes d’arc de côté. À une
distance de 8,7 kpc, cela représente environ 8 pc.

1 Amas stellaires : définition
Les découvertes se poursuivent et on compte en  plus de 150 amas globulaires
dans la Voie Lactée, nommés ainsi pour leur aspect sphérique. On en dénombre plus de
200 aujourd’hui et 250 appartenant à la Galaxie d’Andromède dont un des derniers nés
présenté en figure 2 page suivante découvert par Martin et al. (2006). Ces amas « globu-
laires » sont caractérisés par leur forme sphérique et leur densité particulièrement élevée
au centre si bien qu’il est difficile de distinguer les étoiles individuelles. Leurs localisa-
tions ont été utilisées par Shapley (1918) pour déterminer que le système solaire devait
être situé en bordure de la Galaxie. Ce sont généralement des rassemblements massifs
(∼ 3.105 M¯, voir Meylan & Heggie 1997) d’étoiles vieilles (∼ 10 Gyr) partageant une ori-
gine commune donc un âge et une métallicité similaires. Ces caractéristiques similaires
ont permis d’en faire des « standards » pour les théories d’évolution stellaire, laboratoire
direct de vérification des tracés « isochrones ».
Au fil des ans, d’autres types d’amas ont été reconnus comme tel dans la Voie Lactée :
les amas « ouverts ». Ils sont généralement plus jeunes, plus étendus et moins massifs
que leurs cousins globulaires. Parmi ces amas, on compte les Hyades, les Pléiades (voir
figure 3 page suivante) et l’amas auquel appartiennent 5 des 7 étoiles constitutives de la
constellation de la Grande Ourse (Wielen 1978).
1.2 AU SIÈCLE DERNIER
Peu à peu, des observations poussées permirent une modélisation précise du profil
des amas (Plummer 1911, King 1962, Michie 1963) et les premières théories décrivant
leur évolution temporelle virent le jour (Ambartsumian 1938, Hénon 1961). Les théories
cosmologiques favorisèrent l’idée que les amas étaient parmi les premiers objets à se for-
mer (Peebles & Dicke 1968) et qu’ils ne se sont formés qu’à cette époque. La recherche
de gradients de métallicité dans les galaxies elliptiques pour démontrer leur formation
à partir de la fusion de deux spirales (Toomre 1977) permit la découverte de multiples
populations d’amas dans ces galaxies (Forbes et al. 1996) relançant le débat sur l’origine
commune de tous les amas. Le fait que les amas stellaires de la Voie Lactée se regroupent
en deux clans distincts cinématiquement suggère que les amas sont témoins de la forma-
tion des galaxies et en préservent l’histoire (Frenk & White 1980).
1.3 ET MAINTENANT ?
L’étude des amas extragalactiques s’est fortement développée ces dernières décennies
(Brodie & Strader 2006), mettant en avant les différences morphologiques et statistiques
des populations d’amas extragalactiques et galactiques. Ces différences suggèrent de faire
un parallèle entre les époques de formations d’amas et l’histoire de la galaxie hôte. Les ga-
laxies en interaction comme les nuages de Magellan (Elson et al. 1987), la Souris (de Grijs
et al. 2003) ou les Antennes (Mengel et al. 2002) constituent de bons exemples de forma-
tions d’amas provoquées par des interactions extérieures.
La jeunesse relative de ces amas a amené à se poser la question de l’influence di-
recte de l’évolution stellaire (Hurley et al. 2000) sur la dynamique des amas ainsi que de
savoir quelle était la masse stellaire maximale que l’on pouvait inclure dans les simula-
tions (environ 150 M¯, voir Figer 2005). Leur nombre important (plusieurs milliers dans
les Antennes, voir Whitmore et al. 1999) et leur distribution en masse différente de celle
des amas globulaires de la Voie Lactée posent aussi la question de leur survie dans les
champs de marée de leurs progénitrices (Whitmore et al. 2007) ou simplement du fait de
phénomènes de dynamique interne (Hills 1980, Bastian & Goodwin 2006).

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FIG. 8.9 - Image MegaCam dans la bande g autour de la re´gion de GC. L’amas est clairement visible au
centre de l’image et les deux cercles correspondent aux limites de 50 et 140 pixels (repective-
ment 9 et 25.3 arcsecondes) autour de l’amas.
FIG. 8.10 - CMD de l’amas globulaire GC (les e´toiles provenant de la re´duction Allstar sont cercle´es).
L’e´toile la plus brillante de l’amas semble eˆtre situe´e en i0 = 20.43± 0.07. Une branche ho-
rizontale est aussi visible en (g− i, i)0 ∼ (0.6− 1.0, 24.5) et est utilise´e pour ajuster les iso-
chrones de Girardi et al. (2004). Les deux meilleurs ajustement sont montre´s, pour une popu-
lation de 17.8 milliards d’anne´es et de me´tallicite´ [Fe/H]=−1.7 (a` gauche) et [Fe/H]=−1.3
(a` droite). C’est ce dernier ajustement qui produit le meilleur re´sultat et indique, malgre´ l’aˆge
improbable que l’amas est peuple´ d’une population tre`s ancienne.
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FIG. 2: Image tirée de Martin et al. (2006) représentant un des derniers amas globulaires
découverts au voisinage de M ici à l’aide d’un survey MégaCam. Il possède un rayon
de milumière de 2,3 pc pour une magnitude absolue en V de MV = −8,5.
FIG. 3: Amas ouverts des Pleiades vu par le télescope Hubble.

2 Plan de thèse
2 Plan de thèse
Cette thèse s’est fixée pour but l’étude des amas stellaires et la simulation de leurs
observations dans le cadre de galaxies en fusion et plus particulièrement des Antennes
(NGC /). Elles s’articule en cinq chapitres interdépendants.
Le premier chapitre décrit le cadre de travail, notamment les codes utilisés pour simu-
ler les amas ainsi que le travail effectué pour interfacer des formules analytiques d’évolu-
tion stellaire avec une bibliothèque spectrale permettant de dériver des informations de
luminosité et de couleurs pour les amas à simuler.
Le deuxième chapitre se concentre sur l’évolution d’amas isolés denses et massifs
modélisés à l’aide de GasTel. Suivant l’idée de Boily et al. (2005), nous y étudierons l’in-
fluence de la ségrégation de masse sur le profil lumineux de l’amas et en particulier la
possible erreur systématique dans l’estimation observationnelle de la masse de ces amas
à partir du théorème du viriel. Les différents paramètres entrant en ligne de compte dans
le phénomène sont analysés en utilisant entre autres l’interfaçage avec la bibliothèque
spectrale décrite au premier chapitre.
Le troisième chapitre étend le second en remplaçant l’exploration par GasTel par une
exploration à l’aide du code à sommation directe nbody6. Ainsi, nous pourrons géné-
raliser les résultats du deuxième chapitre à d’autres régimes pour arriver à une repré-
sentation unifiée de l’erreur systématique en fonction d’une combinaison des paramètres
observationnels tels le rayon de milumière, la dispersion de vitesses radiales ou encore
l’âge de l’amas.
Le quatrième chapitre s’éloignemomentanément des amas en «dézoomant » pour ob-
server leur environnement au sein de galaxies en fusion. Nous y présenterons un modèle
générique de fusion de deux galaxies de masses comparables représentant les Antennes.
Cette simulation à grande échelle utilisant l’intégrateur gyrfalcON nous permettra d’étu-
dier l’effet des marées sur les amas dans le chapitre suivant.
Le cinquième et dernier chapitre se concentre sur l’implémentation d’une nouvelle
méthode d’inclusion des marées dans nbody6. Celle-ci permet l’application d’un champ
quelconque que l’on peut extraire d’une simulation à Ncorps à grande échelle. De ce fait,
le potentiel externe appliqué n’est plus fixe mais varie dans le temps de manière auto-
cohérente. L’application de cette méthode à la simulation à grande échelle du chapitre
précédent mettra en relief l’apparition de zones totalement compressives au cours de
l’interaction pouvant soit être propices à la formation d’amas, soit leur permettre de sur-
vivre plus aisément à la forte mortalité infantile provoquée entre autres par l’expulsion
du gaz primordial.
En annexe, le lecteur intéressé trouvera quelques résultats théoriques « classiques »
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POUR ABORDER SEREINEMENT l’étude d’objets astrophysiques tels que les amasstellaires, il est nécessaire de disposer d’outils adaptés afin de capturer aumieux la physique présente et être le plus réaliste possible. Dans ce chapitre,nous allons présenter les outils numériques utilisés pour explorer l’influence
de la ségrégation de masse sur de possibles observations, à commencer par les codes nu-
mériques GasTel (modèle gazeux) et nbody6 (intégration directe). Puis nous décrirons
les routines d’évolution stellaire utilisées dans ces codes ainsi que dans nos procédures
d’analyse, pour terminer avec l’interfaçage que l’on en a fait avec une bibliothèque de
spectres stellaires. Ces deux dernières sections ont constitué un travail actif de program-
mation et d’interfaçage pour en faire de puissants outils d’analyse et de comparaison
possible avec les observations et qui seront mis à disposition de la communauté en fin de
thèse. Mais avant tout commençons par présenter les réseaux intellectuels qui ont permis
de fructueux échanges d’idées.
1 La MODEST organisation et le RSDN
Le consortium MODEST est un « modeste » rassemblement de chercheurs intéres-
sés dans l’exploration et la simulation des systèmes stellaires denses. Fondée en 2002
(Hut et al. 2003), l’idée de base de cette organisation est de mettre en contact la com-
munauté de simulateurs afin de faciliter l’avancement des recherches dans ce domaine.
En particulier de nombreux efforts ont été menés ces dernières années pour rassembler
les codes dynamiques à Ncorps d’un côté et ceux traitant d’évolution stellaire indépen-
damment du reste de l’univers (voir section 4.2 page 16). Les dernières réunions ont vu
dresser une liste d’objectifs fixés pour les années à venir (Davies et al. 2006) sous forme de
questions ouvertes et notamment la mise en place d’une collaboration pour l’élaboration
d’une interface unifiée permettant de comparer et/ou d’utiliser comparativement diffé-
rents codes chacun spécialisés dans leur domaine de manière simultanée (MUSE 2006).
Le RSDN (Rhine Stellar Dynamical Network) est un rassemblement plus jeune et
plus local de spécialistes du même domaine centré sur la présentation des travaux d’étu-
diants en thèse et permettant un échange direct d’idées et de « trucs et astuces » permet-
tant une utilisation efficace des différents codes à notre disposition. D’une portée moins
 http://manybody.org/modest/
 D’où il tire son nom : « MOdelling DEnse STellar systems ».
 http://www.ari.uni-heidelberg.de/rsdn/

Chap. I Techniques de simulation
générale que le consortium MODEST (auquel il s’affilie), il rassemble les dynamiciens
stellaires répartis le long du cours du Rhin de Bâle à Amsterdam en passant par Stras-
bourg, Heidelberg, Bonn et Cologne, avec une extension spéciale jusqu’à Cambridge ou
Edimbourg lors des visites de S. Aarseth ou D. Heggie.
J’ai, au cours de mes trois années de thèse, participé à trois ateliers de la « MODEST
team » et deux du RSDN pendant lesquels j’ai pu rencontrer les principales figures de
mon champ de recherche et discuter avec les concepteurs des principaux codes utilisés
dans cette thèse. Ce furent des expériences particulièrement enrichissantes pour moi et le
travail développé dans cette thèse.
2 GasTel
2.1 IDÉE
On rappelle dans les annexes (voir section 6.2 page 194) que les systèmes stellaires très
peuplés partagent plusieurs propriétés thermodynamiques avec les gaz parfaits (Lynden-
Bell & Wood 1968). Un amas composé d’étoiles de différentes masses peut être modé-
lisé par un ensemble de gaz parfaits auto-gravitants et satisfaisant ainsi à l’équation de
Poisson. Larson (1970) fait figure de pionnier dans le domaine en proposant une méthode
basée sur les moments de l’équation de Boltzmann (voir annexe A, section 2 page 181)
dans laquelle l’énergie (chaleur) traverse le système comme s’il s’agissait d’un fluide.
La température du système stellaire est associée à la dispersion locale de vitesse pondé-
rée par la masse des étoiles considérées de sorte que la chaleur se transporte des zones à
faibles dispersions de vitesse aux zones à fortes dispersions du fait de la capacité calori-
fique négative du système.
Les rencontres stellaires sont traitées à travers une équation locale de diffusion de la
chaleur (Lynden-Bell & Eggleton 1980) pouvant être calibrée de manière à obtenir une
évolution virtuellement indiscernable de celle obtenue à partir de simulations à Ncorps
(Spurzem & Takahashi 1995).
2.2 THÉORIE
Nous allons suivre ici la description du principe faite par Bettwieser & Inagaki (1985).
Elle a le mérite d’être facilement interprétable bien que la correspondance ne soit pas
totale avec le système réellement utilisé, notamment en ce qui concerne la prescription
pour la relation de fermeture qu’il est nécessaire de modifier pour être en accord avec les
modèles de type Fokker-Planck (Spurzem & Takahashi 1995). Une formulation complète
basée sur les moments de l’équation de Boltzmann peut être trouvée dans Louis & Spur-
zem (1991). L’équation de Boltzmann est décrite dans l’annexe A en section 2 page 181 et
le lecteur intéressé pourra trouver plus de détails dans Spurzem (1996)
Considérons un système de N étoiles, de masse totale M où les masses stellaires m j
sont tirées d’un ensemble discret {m1,m2, . . . ,mJ} contenant J éléments. À chaque com-









n jm j. (I.1)

2 GasTel
Les n j étoiles d’un groupe j sont réparties dans tout l’espace disponible selon une
distribution à symétrie sphérique. On définit pour ce groupe les fonctions suivantes des
seules variables r et t :
– la densité de masse ρ j ;
– la vitesse moyenne de la matière u j ;
– la densité d’énergie E j ;





E j ; (I.2)
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ρ(r′) 4pi r′2 dr′. (I.6)
Ceci étant posé, intéressons-nous au système d’équations à résoudre. Pour chaque com-
posante, on retrouve l’équation de continuité qui résume la conservation de la matière
∂ρ j
∂t


















semblable à celle d’un fluide soumis aux forces de pressions, de gravité ainsi qu’à un
terme extérieur résultant des interactions par collisions avec les autres composantes.
L’équation contrôlant le flux de chaleur dans le système s’écrit
∂E j
∂t





− div (F j) (I.9)
et correspond à l’équation de conservation de l’énergie. Les deux termes de source dans le
membre droit correspondent respectivement à l’échange d’énergie entre composantes via
les interactions stellaires (Bettwieser & Inagaki 1985, voir leur §2.1 pour plus de détails)
 Notons qu’au cours de cette thèse nous n’avons utilisé GasTel que dans le cadre d’un champ de vitesse
isotrope et ne rentrons donc pas dans les détails menant à un traitement anisotrope de ce champ de
vitesse.
 Le nombre d’étoiles de masse m j se conserve.

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et au flux d’énergie cinétique interne au groupe considéré. Phénoménologiquement,
on utilise pour cela l’équation de Fourier de diffusion de la chaleur





Spurzem & Takahashi (1995) ont été mené à adapter la détérmination des λ j pour ob-
tenir une meilleure comparaison avec des simulation Ncorps, résultant dans un moindre
couplage des composantes dynamiques que Bettwieser & Inagaki (1985).
On peut noter que les équations (I.7) et (I.10) sont indépendantes du groupe j consi-
déré alors que les termes collisionnels dans les équations (I.8) et (I.9) disparaissent dans
le cas d’un amas où toutes les étoiles ont la même masse.
On se retrouve donc avec un ensemble de systèmes d’équations décrivant l’évolution
de gaz parfaits auto-gravitants. Tous ces systèmes sont liés par des termes d’interactions
choisis pour reproduire correctement les effets des interactions à deux corps. Les fonc-
tions intéressantes au bout du calcul seront bien sûr les ρ j(r, t) et σ j(r, t) qui permettront
de remonter aux propriétés cinématiques et spatiales des étoiles constitutives des amas.
2.3 CODE
Le code numérique à la base de GasTel se nomme Spedi. Il a été développé par
R. Spurzem à partir d’une collaboration avec D. Heggie à Edimbourg. Un site web lui est
consacré. La version utilisée se base sur la formulation anisotrope énoncée par Louis &
Spurzem (1991) et développée plus avant par Spurzem & Takahashi (1995) et Deiters
(2001). Les équations sont intégrées sur une grille spatiale logarithmique. Le procédé
d’intégration est basée sur une méthode semi-implicite de Newton-Raphson-Henyey
(Kippenhahn & Weigert 1990, §11.2, p 78). Le potentiel gravitationnel est évalué depuis
le profil total de densité directement d’après l’équation de Poisson.
3 Nbody6
3.1 HISTORIQUE
Nbody6 est le dernier né d’une série de codes à sommation directe où les équations
du mouvement sont intégrées pour chaque particule après estimation de la force exercée
par l’ensemble des autre particules. Ils ont été développés par S. Aarseth. L’historique
complet est expliqué dans Aarseth (1999a), nous nous contenterons ici d’un bref résumé.
L’aîné de la série, nbody1, développé dans les années 60 se basait sur une décom-
position polynomiale de l’évolution de la force au cours du temps combinée à un pas
de temps individuel à chaque particule. Les problèmes d’intégration numérique dûs à
la divergence de la force pour des interactions proches étaient écartés par l’usage d’une
distance de lissage comme celle utilisée dans gyrfalcON (voir section 2.2.3 page 115).
Son utilisation fut donc consacrée à l’étude d’amas de galaxies bien représentées par ce
potentiel non-ponctuel.
 Échange d’énergie entre des étoiles de même masse.




L’introduction d’une régularisation des interactions à deux (Kustaanheimo & Stiefel
1965) puis à trois corps (Aarseth & Zare 1974) mena au développement de nbody3 per-
mettant l’étude d’amas stellaires relativement petits.
Nbody2 fut développé dans l’idée de simulations cosmologiques (Aarseth 1978, Aar-
seth & Fall 1980, Aarseth & Saslaw 1982) mais servit aussi de base d’expérimentation
pour l’implémentation du « neighbor scheme » (Ahmad & Cohen 1973) qui consiste à cal-
culer beaucoupmoins souvent les contributions des particules distantes à la force exercée
sur une particule donnée, ces contributions étant prédites par un développement poly-
nomial.
Le rassemblement de la méthode des voisins avec la régularisation à plusieurs parti-
cules déboucha sur la naissance de nbody5 qui permit la modélisation d’amas plus réa-
listes (Terlevich 1987, Heggie & Aarseth 1992, Aarseth & Heggie 1993) incluant notam-
ment l’évolution de beaucoup plus de binaires.
Puis vinrent nbody4 et nbody6 basés tous deux sur une méthode d’intégration dite
de Hermite qui remplacèrent nbody5. Nbody4 est une version dédiée aux architectures
dite GRAPE (Makino 1991) spécialisées dans le calcul des forces en 1/r2. Nbody6 quant
à lui est la version tournant sur les processeurs normaux des ordinateurs de bureau et
dernière version en date.
Une version pourmachines parallèles a été développée par Spurzem et al. (2003) à par-
tir de la version de 2003 de nbody6. Elle a été nommée nbody6++
3.2 PRINCIPES
Tous les rouages et méthodes de nbody6 sont décrits dans l’excellent livre de Aar-
seth (2003). On pourra aussi consulter Aarseth (1999b) pour une explication succincte des
méthodes principales mises en jeu.
Nbody6 est un code dit à « sommation directe », c’est-à-dire qu’il traite les interac-
tions gravitationnelles provenant de toutes les particules sans approximer l’influence
de groupes lointains à l’ensemble de leur masses rassemblées en leur centre de gravité
comme le font les codes en arbres (voir section 2.2.1 page 113). Ce traitement est rendu
nécessaire par le caractère collisionnel des systèmes simulés où les interactions à deux
corps lointaines prennent rapidement le pas sur l’orbite qu’aurait une étoile dans un po-
tentiel équivalent lissé (voir section 3.2 page 184 dans l’annexe A). Pour unmême nombre
de pas de temps numériques, le temps d’exécution varie en O(N2) et croît donc très vite
à mesure que l’on augmente le nombre de particules simulées.
Les possibles gains en utilisation CPU ne sont pas pour autant oubliés. Nbody6 utilise
des pas de temps adaptatifs permettant d’intégrer beaucoup plus précisément (et sou-
vent) les étoiles proches des régions centrales. Celles-ci sont soumises à de fréquents
changements alors que les étoiles perdues dans la périphéries évoluent bien plus len-
tement et ne nécessitent nullement une mise à jour fréquente des forces exercées. Un pas
supplémentaire est franchi grâce à l’utilisation de l’algorithme des plus proches voisins
(Ahmad & Cohen 1973) qui décide s’il faut ou non réévaluer la force exercée par une
étoile lointaine ou si une simple extrapolation à l’aide de polynômes de Hermite suffit
(Aarseth 1999b).
Les interactions à très courtes distances provoquent des divergences à l’intégration
et doivent être « régularisée ». Illustrons le principe sur un exemple unidimensionnel.
 Les galaxies ont une certaine extension spatiale dont il faut tenir compte lors des interactions proches.
 Car fondée sur les polynômes d’interpolation de Hermite.

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Soit un point matériel pouvant se déplacer selon une ligne Ox dans le champ d’une
masse M = 1 immobile en O. L’équation du mouvement s’écrit
x¨ = − 1
x2
. (I.11)
Un procédé d’intégration « naïf » n’arrivera soit pas à résoudre la singularité si le pas
de temps est constant et va donc s’éloigner de la solution exacte, soit ne pourra pas la
franchir s’il utilise un pas de temps adaptatif à l’amplitude de l’accélération. Posons une

























La conservation de l’énergie, elle, s’exprime par












x′′ = 1+ 2 e x (I.16)
qui ne présente plus de divergence à l’intégration et se résout simplement. L’avancée




jusqu’à ce que cette dérivée s’annule, après quoi il suffit de symétriser le tout. Le proces-
sus complet est décrit dans Funato et al. (1996).
Le procédé se généralise à deux (Kustaanheimo & Stiefel 1965) puis trois dimensions
d’espace (Aarseth & Zare 1974), les interactions multiples pouvant être régularisées à la
chaîne (Mikkola & Aarseth 1990). Les étoiles binaires sont traitées directement avec ces
procédés de régularisation.
Divers procédés permettant de traiter l’effet des marées exercées le long de l’orbite ga-
lactique de l’amas sont accessibles. Il est également possible de suivre l’évolution d’étoiles
ayant quitté l’amas pour étudier l’extension des bras de marée le long de l’orbite.
Nous nous pencherons plus particulièrement sur les traitements de marée dans le cha-
pitre V page 129.




L’évolution stellaire joue un rôle important en dynamique stellaire. Les interactions
d’une étoile avec son environnement gravitationnel sont modulées par son état propre,
la section efficace de collision étant bien plus importante pour une géante rouge que pour
une étoile de la séquence principale (Davies et al. 1991). Les pertes de masses dues aux
vents stellaires (Kudritzki et al. 1987) ou à l’explosion sous forme de nova ou supernova
(Kippenhahn &Weigert 1990, §34) doivent être prises en compte. En effet, on ne pourrait
imaginer décrire de manière réaliste l’évolution dynamique d’étoiles de plus de 10 M¯
sur plusieurs milliards d’années alors qu’elles ne « vivent » qu’environ 30 Myr.
4.1 PRINCIPES
Prenons quelques instants pour passer en revue les principaux ingrédients de l’évo-
lution stellaire et les principales phases de vie d’une étoile selon la description faite par
Hurley et al. (2000) et que l’on peut retrouver de manière bien plus détaillée dans Kippen-
hahn &Weigert (1990).
Une étoile, réduite à sa plus simple expression, est une boule de gaz auto-gravitant
émettant un rayonnement dans l’espace selon le spectre d’un corps noir presque parfait.
Ses luminosité et température de surface dépendent de lamasse totale constituant l’étoile.
En effet, plus lamasse est grande, plus le gaz est comprimé et donc chaud. La température
est donc une fonction croissante de la masse (Eddington 1926). La luminosité Λ quant à
elle est directement reliée au rayon R de l’étoile et à sa température de surface Teff via la
relation du corps noir
Λ = 4piR2× σ T 4eff. (I.18)
Comme le rayon de l’étoile a aussi tendance à croître avec la masse mise en jeu, la lumi-
nosité est elle aussi une fonction croissante de la masse m de l’étoile. On s’attend donc à
trouver une relation Λ = f (Teff) paramétrable en fonction de m.
Cette relation est appelée séquence principale et permet d’estimer la masse d’une
étoile à partir de sa position dans le diagramme (Teff,Λ) dit diagramme de Hertzsprung-
Russel. Ce diagramme, dont plusieurs exemples sont donnés dans cette section, est aisé-
ment traçable à partir de données observationnelles avec le concept de couleur que nous
détaillerons un peu plus loin (voir section 5.2 page 22). En effet, plus la température de
surface d’une étoile est grande, plus son spectre est étendu vers le bleu. Le rapport des lu-
minosités dans le bleu et dans le visible donne une mesure presque directe (Sekiguchi &
Fukugita 2000) de la température correspondante (voir figure I.1 page suivante). On peut
dessiner deux types de diagramme Hertzsprung-Russel théoriques :
– un diagramme évolutif donnant l’évolution du doublet (Teff,Λ) au cours du temps
pour une étoile de masse donnée, la figure I.4 page 18 en est un tel exemple ;
– un diagramme dit « isochrone » donnant le tracé à un instant donné pour l’ensemble
des masses présentes dans le système comme la figure I.1 page suivante.
Une étoile passe presque toute son existence aux alentours de la séquence principale,
fusionnant ses réserves d’hydrogène pour contrer la contraction gravitationnelle et ne
changeant que peu sa luminosité et sa température. Des différences apparaissent dans
 C’est-à-dire les changements de constitution, de taille et de température d’une étoile au cours de son
existence.


























FIG. I.1: Diagramme Hertzsprung-Russel à t = 1 Myr ( ), 10 Myr ( ), 100 Myr ( ),
1 000 Myr ( ) et 10 000 Myr ( ), à la fois dans le diagramme théorique (Teff,Λ) et dans
le diagramme « observé » avec les différences de couleurs (B−V,MV). On se rend compte
que dans le diagramme coloré, la branche des géantes est « écrasée », ce qui s’explique
par une modification du spectre de corps noir où l’augmentation (globale) en luminosité
n’arrive pas à compenser la baisse en température qui diminue localement le flux dans le
domaine spectral couvert par le filtre V.
le comportement selon que l’étoile est ou non convective mais globalement, la lumino-
sité de l’étoile augmente légèrement au cours du temps, la déplaçant vers le haut dans le
diagramme Hertzsprung-Russel. Ce régime dure jusqu’à épuisement des réserves d’hy-
drogène au centre.
L’évolution s’accélère alors et, tandis que le cœur de l’étoile se contracte brutale-
ment, les parties externes sont soufflées et l’étoile enfle jusqu’à devenir une géante rouge.
Cette brutale augmentation de volume se fait à luminosité presque constante, impliquant
d’après l’équation (I.18) une baisse de la température de surface et une migration vers
la droite dans le diagramme Hertzsprung-Russel. Cette migration est tellement rapide
que la probabilité d’observer une étoile dans cet état est très faible et la zone s’appelle
« Hertzsprung gap » ou branche des sous-géantes.
Une fois un « équilibre » trouvé entre l’effondrement gravitationnel et le degré d’ex-
tension des parties externes, l’étoile entre dans la branche des géantes et voit sa lumi-
nosité augmenter à mesure que son cœur se contracte. Cette contraction se poursuit jus-
qu’à ce que les densité et température critiques de fusion de l’hélium soient atteintes
au centre et un cycle équilibré revoie le jour. L’étoile fait une boucle dans le diagramme
Hertzsprung-Russel appelée « Boucle Bleue » (Kippenhahn & Weigert 1990, §31.2). Elle
retourne presque à son point initial dans la branche des géantes lorsque son hélium est
épuisé et repart dans un cycle de contraction du cœur, cette fois avec augmentation forte
de luminosité dans la branche asymptotique des géantes rouges (AGB), puis, si sa masse
le permet, sous forme de géante rouge asymptotique à pulsation thermique (TPAGB)
dont le comportement lumineux est instable (Kippenhahn &Weigert 1990, §33.3).
 Attention, l’axe des températures est décroissant vers la droite pour raisons historiques.
 Produit par la première combustion de l’hydrogène

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FIG. I.2: Figure 19 de Hurley et al. (2000) décrivant les différents stades évolutifs acces-
sibles dans les routines d’évolution stellaire ainsi que leurs liens de filiation.

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Numéro Description
0 Étoile de séquence principale de masse m ≤ 0,7 M¯
1 Étoile de séquence principale de masse m > 0,7 M¯
2 Sous-géante (« Hertzsprung-Russel gap »)
3 Première branche des géantes
4 Branche horizontale des géantes (fusion de l’hélium)
5 Branche asymptotique des géantes
6 Branche asymptotique des géantes à pulsation thermique
7 Étoile de séquence principale à cœur d’hélium nu
8 Géante et sous-géante à cœur d’hélium nu
10 Naine blanche (hélium)
11 Naine blanche (carbone/oxygène)
12 Naine blanche (oxygène/néon)
13 Étoile à neutron
14 Trou noir
15 Pas de reste stellaire
TAB. I.1: Différentes phases évolutives accessibles pour une étoile (dépendamment de
sa masse) lors de son évolution dans la modélisation de Hurley et al. (2000). La fi-
gure I.2 page précédente décrit les chemins permettant de passer d’une phase à l’autre.
Au final, l’étoile explose ou expulse ses couches externes. Il ne reste de la splendeur
passée que des restes très peu lumineux (trou noir, étoile à neutron ou naine blanche).
Signalons pour être complet que ces tracés dépendent aussi de la métallicité z de
l’étoile, c’est-à-dire la quantité d’éléments lourds amassés par le milieu interstellaire lors
de la contraction du nuage de gaz initial. La métallicité va entre autres jouer sur la durée
des diverses phases et sur les trajets empruntés dans le diagramme Hertzsprung-Russel.
4.2 ÉVOLUTION STELLAIRE ET CODES DYNAMIQUES
Pourtant, ce n’est qu’assez récemment que ces raffinements évolutifs ont été inclus
dans les codes d’évolution dynamique décrivant les amas stellaires (Hurley et al. 2001,
Deiters 2001). La raison en est qu’il n’est pas aisé de décrire l’évolution des étoiles quels
que soient leur masse, âge et métallicité. Des codes numériques ont été développés dans
le seul but de suivre l’évolution propre de la structure d’une seule étoile au cours du
temps (Eggleton 1971, Paxton 2004), voire de leurs interactions au sein d’une binaire (Han
et al. 2000, Dale & Davies 2006). Des tables détaillées résultant de l’application des divers
codes d’évolution stellaire ont été utilisées pour interpoler les caractéristiques stellaires
(Iglesias & Rogers 1996) mais résultent en de nombreuses phases d’entrée/sortie peu ma-
niables pour l’utilisation dans des codes dynamiques. En revanche, elles sont très utilisées
pour des codes de synthèse de population stellaire (Fioc & Rocca-Volmerange 1997).
Bien que plusieurs projets (Church & Tout 2004, MUSE 2006) aient pour but d’in-
corporer directement ces codes évolutifs aux codes dynamiques, leur stabilité et vitesse
d’exécution ne sont pas encore telles qu’on puisse faire tourner simultanément plusieurs
milliers de programmes représentant autant d’étoiles en parallèle du code dynamique.
Un autre angle d’attaque a donc dû être exploré.
 « naked helium star » (voir Kippenhahn &Weigert 1990, §23), étoiles qui, après expulsion de leurs enve-
loppes externes, se retrouvent avec leur cœur où a lieu la fusion de l’hélium mis à nu.

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FIG. I.3: Comparaison des tracés obtenus à partir des formules analytiques deHurley et al.
(2000) à des tracés évolutifs obtenus par intégrations numériques demodèles d’étoiles par
Pols et al. (1998). Ces deux figures sont tirées de l’article de Hurley et al. (2000) et on peut
voir le bon comportement des tracés analytiques sur tout un intervalle de masse pour
une métallicité solaire.
4.3 FORMULES ANALYTIQUES
On a vu en section 4.1 que, même si les détails varient avec masse et métallicité, une
étoile passe globalement par les même stades évolutifs successifs. L’idée est alors qu’avec
une modélisation physique sommaire, la trajectoire en température, masse et rayon peut
être décrite à l’aide de formules analytiques. C’est ce travail, initié par Pols et al. (1998)
et continué par Hurley et al. (2000) qui a conduit à l’élaboration de routines FORTRAN
permettant, à partir de la masse et de la métallicité initiales d’une étoile, de connaître
son état d’évolution (séquence principale, géante rouge, naine blanche, etc.) à un temps
donné via une succession de tests conditionnels. La figure I.3, tirée de Hurley et al. (2000)
donne une comparaison entre des tracés théoriques obtenus à partir de codes numériques
dédiés et ceux tirés des routines. La figure I.4 page suivante quant à elle a été produite
par nos soins et compare les formules à la sortie du code d’évolution stellaire EZ écrit
par Paxton (2004) et exécutable via une interface web. Bien sûr, les courbes diffèrent
dans le détail, la courbe analytique étant nécessairement plus régulière, mais l’évolution
globale est retrouvée ainsi que le temps passé dans chaque phase d’évolution. La plus
grande différence intervient lors de la phase d’évolution 2 d’une durée d’à peine quelques
milliers d’années. Il est donc possible, à l’aide de ces formules analytiques, d’introduire
dans les modèles dynamiques l’influence de l’évolution stellaire.
 http://shayol.bartol.udel.edu/~rhdt/ezweb/

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FIG. I.4: Comparaison des formules analytiques d’évolution stellaire ( ) avec le résultat
du code d’évolution stellaire EZ ( ) à partir de l’interface EZweb. L’ajustement est cor-
rect sur les phases longues, la phase 2 étant simplifiée mais ne durant de toute manière
qu’une fraction négligeable de la vie totale de l’étoile.
4.4 CODES NUMÉRIQUES
4.4.1 GasTel
Spedi a été adapté par Deiters (2001) afin d’y inclure les effets de l’évolution stel-
laire pour donner naissance à GasTel. Les étoiles évoluent selon les routines d’évolution
stellaire décrites à la section précédente. Elles donnent au cours du temps la variation de
masse de chaque groupe d’étoiles ce qui modifie leurs coefficients d’interactions. En fin
de vie, les étoiles éjectent violemment une grande partie de leur masse. Cette perte est
supposée instantanée dans le code et incluse comme terme puits dans les équations de
continuité (I.7) et (I.9) mais aucun traitement n’est prévu pourmodéliser l’impulsion don-
née à l’étoile à neutron rémanente.
L’implémentation de l’évolution stellaire ajoute à l’intérieur de chaque composante
dynamique des composantes évolutives dont la masse varie en fonction du temps mais
qui partagent toutes la même distribution en densité (voir figure I.5 page suivante), cela
afin d’atténuer l’effet de bloc d’extinction lors de la fin de vie d’une composante. Le re-
découpage permet de distribuer ces variations brutales de la masse globale de chaque
composante sur un intervalle de temps plus long.
4.4.2 Nbody6
L’évolution stellaire dans nbody6 est directement pilotée par les routines décrites à la
section 4.3. Elle comprend les pertes de masse dues aux vents stellaires ainsi que celles
découlant des explosions en fin de vie d’étoiles. La dissymétrie de ces explosions est
prise en compte par l’attribution d’une impulsion aléatoire menant en règle générale à
l’éjection des restes stellaires concernés.
 Voir section 2.3 page 10




Comp. Dyn. 1 Comp. Dyn. 2 Comp. Dyn. 3
CEvol 1 CEvol 1 CEvol 1CEvol 2 CEvol 3 CEvol 2 CEvol 2CEvol 3
FIG. I.5: Représentation schématique de la gestion des composantes par GasTel. Chaque
composante dynamique, effectivement impliquée dans la résolution du système d’équa-
tions différentielles, est subdivisée en plusieurs composantes évolutives qui ne font que
modifier la masse totale des composantes en suivant les prescriptions des routines d’évo-
lution stellaire.
4.5 TESTS ET UTILISATION SCRIPTÉE
La rapidité et relative simplicité d’exécution de ces codes nous a permis de développer
toute une bibliothèque d’évolution stellaire utilisable en post-traitement des simulations,
en particulier pour déterminer les couleurs de nos amas en couplage avec la bibliothèque
spectrale décrite dans la section 5 page 21. À partir de la masse initiale m0, de la métalli-
cité z et de l’âge t de l’étoile, les routines de Hurley et al. (2000) nous fournissent :
– la masse courante mc, en masses solaires M¯ ;
– le rayon stellaire R, en rayons solaires R¯ ;
– la luminosité bolométrique Λ, en luminosité solaire Λ¯ ;
– la phase évolutive k dans laquelle se trouve l’étoile (voir le tableau I.1 page 16 et la
figure I.2 page 15).
De ces données, on peut déduire :






– de la loi de la gravitation (et du théorème de Gauss, en supposant l’étoile à symétrie
sphérique), le champ gravitationnel de surface
gsurf = g¯× mc/M¯(
R/R¯
)2 . (I.20)
Cette dernière quantité sera utile pour le couplage à la bibliothèque spectrale présentée
en section 5 page 21.
Les utilisations diverses ont donné lieu à l’élaboration de multiples scripts.
4.5.1 Suivi temporel dans le diagramme Hertzsprung-Russel
Afin de produire le diagramme Hertzsprung-Russel temporel présenté par exemple
en figure I.6 page suivante, nous avons suivi l’évolution d’une étoile au cours du temps.
On ne peut le faire de manière directe car certaines phases évolutives sont très courtes
comme on peut le constater sur la figure (moins de 100 000 an pour la phase des sous-
géantes dite du « Hertzsprung gap »). On a donc implémenté un script à pas de temps
adaptatif, divisé par un facteur 10 quand l’évolution est trop rapide et multiplié par ce
même facteur lorsque l’évolution est trop lente. Cet artifice permet de bien résoudre les
phases de géantes qui ne constituent au final qu’une faible fraction du temps de vie total
d’une étoile tout en économisant le temps de calcul.



































FIG. I.6: Évolution d’une étoile de 10 M¯ dans le diagramme Hertzsprung-Russel théo-
rique (logTeff, logΛ) tel qu’obtenu avec le programme de suivi à pas de temps adaptatif.
On se rend compte de la nécessité d’un pas de temps adaptatif en comparant la durée de
la phase 1 (24,46 Myr) à celle de la phase 2 (0,06 Myr), 3 (0,01 Myr) ou 5 (0,11 Myr). À
noter que lors du passage de la phase 3 à la phase 4, l’étoile redescend dans le diagramme
Hertzsprung-Russel pour passer dans la boucle de fusion de l’Hélium par le bas avant de
reprendre sa montée en super-géante rouge (4→ 5).
C’est aussi à l’aide de ce script que l’on a produit la figure I.4 page 18 de comparaison
avec la sortie du code d’évolution stellaire EZ (Paxton 2004).
Outre le trajet dans le diagrammeHertzsprung-Russel, ce script permet de déterminer
précisément (à moins de 1% du temps passé dans la phase pour les plus courtes) les
moments de début et de fin de chaque phase pour l’étoile calculée, ce qui va nous être
bien utile pour la suite.
4.5.2 Isochrones et fichier de phases
La production d’isochrones, c’est-à-dire de la courbe f (m) suivie dans le plan (Teff,Λ)
à un temps donné, connaît le même problème que le tracé temporel : les phases à évo-
lution rapide dans le temps sont aussi à variations rapides avec les masses m. Malheu-
reusement, s’il est facile de déterminer la phase évolutive d’une étoile de masse et d’âge
donnés, les formules réciproques donnant l’étendue des masses dans une phase donnée
à un temps donné n’existent pas. Il a donc fallu remplir une table qui donne pour chaque
masse les instants de début et de fin de phase de manière à pouvoir sélectionner les in-
tervalles de masses se trouvant dans chaque phase à un instant donné.
Pour ce faire, nous avons appliqué le script de suivi temporel sur une grille de 2 000
points allant de 1 M¯ à 100 M¯ par intervalles logarithmiques constants d logm = 0,001.
On peut alors à l’aide de cette grille échantillonner équitablement chaque phase évolu-
tive, y compris les plus restreintes où une petite variation de masse peut induire une
grande variation de luminosité.
Un exemple d’isochrones ainsi par ce procédé peut être trouvé en figure I.1 page 14.

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4.5.3 Utilisation de la grille
La grille ainsi formée permet de réduire le nombre d’appels aux routines en permet-
tant de déterminer, pour un âge donné, les masses limitrophes pour chaque phase. Puis,
on appelle les routines pour échantillonner linéairement sur une centaine d’étoiles les
masses dans chaque phase. Ces informations sont stockées dans le programme et peuvent
alors être utilisées pour interpoler les valeurs intéressantes pour une étoile de masse don-
née. De cette façon, on peut traiter des snapshots de plusieurs dizaines à centaines de
milliers d’étoiles en en déterminant les caractéristiques exactes de seulement 600 d’entre
elles.
Il est clair qu’un tel procédé n’aurait aucun intérêt pour des programmes d’analyse
écrits directement en FORTRAN et incluant de ce fait un accès direct aux routines d’évo-
lution stellaire. Mais mes propres programmes d’analyse ont été écrits en langage scripté
(Perl ou Ruby), plus propice à la manipulation d’expression régulière permettant d’ana-
lyser les fichiers de sortie des codes numériques. Ainsi, une interface a dû être écrite sous
forme d’un programme FORTRAN qu’il n’était simple d’appeler que sur un échantillon
de masses réparties linéairement. Ce n’est que bien plus tard, alors que je m’attaquais à
un problème où ce schéma ne pouvait plus s’appliquer que j’ai modifié ce programme
pour qu’il prenne en entrée une série de valeurs de masses et d’âges, ce qui a rendu son
appel bien plus aisé, économisant les lancés successifs d’appels pour une masse seule-
ment. Néanmoins, les vieux scripts, bien que certainement optimisables, tournent avec
une vitesse satisfaisante pour leur usage, ce qui n’a pas nécessité de débloquer du temps
pour leur mise à jour.
L’ensemble de ces programmes au final ne servent qu’à interfacer les routines de Hur-
ley et al. (2000) avec mes propres scripts lorsqu’ils demandent des informations sur l’état
physique des étoiles pour en déduire par exemple leur éclat en diverses bandes de lon-
gueurs d’ondes.
5 Bibliothèque spectrale
Armés des routines d’évolution stellaire décrites à la section 4.3, nous avons accès
aux propriétés théoriques de l’étoile (masse, rayon, luminosité, température), ce qui est
déjà un premier pas vers plus de réalisme dans les représentations numériques d’amas.
Pour nous en approcher encore plus, il nous faut un moyen d’extraire la luminosité de
nos étoiles dans chaque bande de longueurs d’ondes accessibles aux observateurs. Pour
ce faire, nous allons utiliser une bibliothèque de spectres stellaires.
5.1 HISTORIQUE
Le spectre d’une étoile peut en première approximation être associé au spectre de
corps noir de même température de surface. Néanmoins, les observations du Soleil puis
des autres étoiles ont rapidement montré l’existence de multiples raies d’absorption et
d’émission. La spectrographie s’est alors développée comme moyen de classifier les
étoiles (Abt et al. 1968, Jaschek & Jaschek 1987) et la compréhension de l’origine des dif-
férentes raies en émission et en absorption a permis de grandes avancées dans la théorie
de l’évolution stellaire (Menzel 1936, par exemple). Ces diverses avancées ont notamment
menées à renoncer à la première classification spectrale alphabétique pour obtenir la suite
 Remarque à la base de la révolution quantique.
































































































































































































































































































































































































































































































FIG. I.7: Grille des valeurs de couples (Teff, gsurf) accessibles pour la métallicité solaire
z = 0.02 dans les spectres de la bibliothèque spectrale. On a surimposé à cette grille les
valeurs visitées par les isochrones présentées en figure I.1 à 1 Myr ( ), 10 Myr ( ),
100 Myr ( ), 1 000 Myr ( ) et 10 000 Myr ( ).
de types spectroscopiques O, B, A, F, G, K, M qui suit l’évolution en température des
étoiles les plus chaudes aux étoiles les plus froides.
Il est apparu un besoin de synthétiser des spectres théoriques pour comparer aux
observations et améliorer les modèles. C’est le travail entrepris par Lejeune et al. (1997,
1998) dont la bibliothèque de spectres synthétiques va servir de base à nos programmes.
Celle-ci fournit pour toute une grille de valeurs du triplet (Teff, gsurf, z) des spectres syn-
thétiques complets s’étendant de 91 nm à 1,6 mm sur 1 221 points avec une progression
logarithmique de d logλ≈ 0,002 sur une grande partie du spectre. C’est cette même grille
qui est utilisée par Fioc & Rocca-Volmerange (1997) pour mettre au point leur générateur
de population stellaire PEGASE.
5.2 PRINCIPE
Les routines d’évolutions stellaires permettent de calculer pour chacune de nos étoiles
le triplet métallicité, température et gravité de surface (z,Teff, gsurf). La bibliothèque stel-
laire, quant à elle, fournit une grille de spectres pour des valeurs données de ce triplet.
Il faut donc associer à nos étoiles une certaine combinaison des spectres de la grille afin
de produire le spectre moyenné correspondant.
Pour des raisons de simplicité d’interpolation principalement, nous n’utiliserons de la
bibliothèque que la grille (Teff, gsurf) obtenue pour une métallicité solaire z= 0,02 (voir fi-
gure I.7). Nous ne nous intéresserons donc pas dans cette thèse aux variations engendrées
par la métallicité, mais il s’agit d’une extension possible et facile des programmes utilisés.
 Que l’on peut retenir à l’aide de la phrase anglophone « O Be A Fine Girl, Kiss Me ».
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FIG. I.8: Schématisation du procédé de détermination de barycentre servant à définir les
coefficient de projection assigné à chacun des quatre spectres limitrophes du doublet visé.
Le procédé d’interpolation est simplement un procédé linéaire à deux dimensions.
On choisit d’abord sur la grille (non nécessairement régulière) les quatre spectres les plus
proches du point recherché et l’encadrant autant en température qu’en gravité (voir fi-
gure I.8). On calcule alors le facteur barycentrique séparant les points 1 et 3 ainsi que
celui séparant les points 2 et 4
α =
T− T3
T1− T3 , (I.21)
β =
T− T4
T2− T4 . (I.22)
Puis on prend les gravités correspondant aux points barycentriques (de température T)
g′ = α g1+ (1− α) g3, (I.23)
g′′ = β g2+ (1− β) g4. (I.24)




g′− g′′ . (I.25)
On a de ce fait
g = γ g′+ (1− γ) g′′ (I.26)
= αγ g1+ (1− α)γ g3+ β (1− γ) g2+ (1− β) (1− γ) g4. (I.27)

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α2 = β (1− γ)
α3 = (1− α)γ
α4 = (1− β) (1− γ)
(I.29)
Un spectre obtenu par cette méthode est représenté sur la figure I.9 ainsi que les 4
spectres ayant servi à sa confection et leurs coefficient de projection.
Une fois le spectre obtenu et renormalisé de sorte que
Z λmax
λmin
S(λ) dλ = 1, (I.30)
il suffit de le passer au travers d’un filtre virtuel pour en obtenir les contributions dans
les diverses bandes. Pour ce faire, on définit la fonction de transfert τ f (λ) d’un filtre f
donné à l’aide des données de la littérature (Bessell 1990 pour les filtres B, V et I, Bessell
& Brett 1988 pour le filtre K, voir figure I.10 page 26 pour une représentation graphique
des différents filtres). Le spectre est alors intégré pour obtenir le flux F f correspondant à
la bande de longueur d’onde du filtre
F f = Λtot
Z λmax
λmin
S(λ) τ f (λ) dλ. (I.31)
En pratique, l’intégration est faite par sommation directe entre les N+ 1 longueurs
d’ondes λi où est défini le spectre et par interpolation linéaire sur la fonction de transfert
du filtre











× (λi+1− λi) . (I.32)
On calcule de la même manière les flux dans chaque bande pour l’étoile Véga qui va





Mais attention, on suppose que la magnitude apparente de Véga est nulle dans chacun




fois plus important que le flux que l’on recevrait d’une distance de D = 10 pc qui sert de
distance standard pour définir la magnitude absolue.
 D’après la base de donnée Simbad (http://simbad.u-strasbg.fr/), Véga admet une parallaxe de
128,93 mas, c’est-à-dire qu’elle se situe à 1 000/128,93 ≈ 7,76 pc.

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Les 4 spectres retenus pour m = 10 M¯ à t = 26 Myr















Comparaison au spectre final















FIG. I.9: Nous voyons ici une partie (choisie pour être particulièrement différente d’un
spectre à l’autre) des 4 spectres sélectionnés pour représenter le spectre d’une étoile
de 10 M¯ âgée de 26 Myr. Les spectres correspondent respectivement à α1 = 0,1 ( ),
α2 = 0,05 ( ), α3 = 0,55 ( ) et α4 = 0,3 ( ). La figure inférieure offre une comparai-
son au spectre final retenu ( ), plus proche des courbes 3 et 4 comme donné par les
coefficients de projection.

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Filtres utilisés pour intégration des couleurs























FIG. I.10: Fonction de transmittance des différents filtres utilisés pour dériver les couleurs
via la bibliothèque spectrale en fonction de la longueur d’onde exprimée en nanomètres.
On reconnaît le filtre B dans le bleu ( ), le filtre V dans le visible ( ), le filtre I dans
l’infrarouge ( ) et le filtre K dans l’infrarouge lointain ( ).




)2 de sorte que la magnitude absolue M f dans un filtre f cal-
culée par notre algorithme vaille bien

























Commemagnitude absolueM f et magnitude apparentem f sont reliées par la formule
(Binney & Tremaine 1987, p. 8)






avec d la distance de l’étoile et D = 10 pc la distance de référence, on a bien mVéga f = 0
par cet artifice.
Le programme FORTRAN qui réalise ces calculs prend en entrée le nombre d’étoiles
à traiter ainsi que luminosité Λtot, température effective Teff et gravité de surface gsurf
pour chacune d’entre elles. Il en sort les flux intégrés et normalisés à Véga F¯ f en chacune
des bandes B, V, K et I avec la relation permettant de trouver directement la magnitude
absolue dans le filtre considéré :
M f = 2,5 log F¯ f (I.36)

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FIG. I.11: Comparaison de nos tracés isochrones (en pointillés) aux isochrones de Padoue
(en traits pleins) dans le diagramme couleur-magnitude (B− V,MV) pour des âges de
100 Myr ( ), 1 Gyr ( ) et 10 Gyr ( ). Nos tracés surestiment MV dans le bas de la
séquence principale et diffèrent légèrement dans le détail de l’évolution des géantes. Mais
l’accord reste excellent notamment au niveau du coude caractéristique de l’âge de l’amas.
Pour le moment, le programme ne récolte que les couleurs pour une métallicité so-
laire, mais la librairie stellaire comporte d’autres séries de spectres de métallicités allant
de z = 6,3.10−5 à z = 0,2. Il est donc relativement facile de modifier les programmes déjà
existant pour tirer avantage de ces données. Néanmoins, une étude en métallicité n’ayant
pas été l’axe principal de cette thèse, il n’a pas été jugé nécessaire de développer cette
extension à ce jour.
5.3 APPLICATIONS ET TESTS
Pour une utilisation facile dans divers scripts maison, nous avons développé une bi-
bliothèque Ruby qui fait automatiquement appel au programme FORTRAN décrit précé-
demment. On peut ainsi facilement dériver des informations de couleurs de simulations
d’amas. Les utilisations poussées sont décrites aux sections 8.3 page 64 et 9.2 page 96.
Nous avons aussi réalisé plusieurs batteries de tests afin de s’assurer de l’exactitude de
l’implémentation et de l’utilisation des routines d’évolution stellaire et de la bibliothèque
spectrale.
5.3.1 Comparaison aux isochrones de Padoue
Plusieurs groupes de recherches fournissent aux observateurs des tables d’isochrones
dans diverses bandes de longueurs d’ondes leur permettant de dater les amas stellaires
qu’ils étudient (Girardi et al. 2002, Lejeune & Schaerer 2001). Ces isochrones constituent
donc une bonne base de départ pour la comparaison avec nos propres isochrones une
fois converties dans un diagramme couleur-magnitude (B−V,MV). La figure I.11 montre
une comparaison entre nos isochrones et celles du groupe de Padoue (Girardi et al. 2002)
à divers âges. Exceptée dans le bas de la séquence principale où nos tracés surestiment
les luminosités et dans les détails des phases de géantes, l’accord est excellent.
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5.3.2 Comparaison au projet Basti
Le programme BaSTI (Cassisi et al. 2006) que l’on peut utiliser via une interface
web permet entre autres de générer un diagramme couleur-magnitude connaissant
l’histoire de formation stellaire du système considéré. En particulier, on peut l’utiliser
pour simuler un amas stellaire (donc à naissance simultanée) d’un âge de 100 Myr et
comparer avec un diagramme analogue généré à partir de nos routines en ajoutant une
erreur photométrique dépendant de la magnitude. Les deux graphes sont présentés en
figure I.12 page suivante avec superposée la même isochrone du groupe de Padoue pour
100 Myr. À nouveau, l’accord est excellent.
5.3.3 Comparaison avec les données Hipparcos
Le dernier test est une comparaison directe avec des observations. Nous avons donc
récupéré via Vizier le catalogue Hipparcos rassemblant des informations photomé-
triques sur les étoiles du voisinage solaire. À l’aide des mesures de parallaxes faite par
Hipparcos, on peut en déduire la distance exacte de chaque étoile et via la formule (I.35)
remonter aux magnitudes absolues. On n’a gardé sur le diagramme couleur-magnitude
que les étoiles ayant moins de 10% d’erreur relative de parallaxe. Le résultat est présenté
en figure I.13 page 30 avec superposées nos isochrones à 100 Myr, 1 Gyr et 10 Gyr qui
correspondent parfaitement aux observations. De même qu’avec BaSTI, on a tenté de re-
produire les données observées avec un modèle simplissime de Voie Lactée. On a tiré
100 000 étoiles au hasard avec leur masses distribuées selon une IMF de Kroupa entre
0,7 M¯ et 5 M¯ avec un âge t associé tiré lui aussi au hasard dans une distribution uni-
forme sur l’espace logarithmique [2 ; 4 ] en log t (exprimé en Myr), c’est-à-dire que l’on
trouve autant d’étoiles entre 100 Myr et 1 Gyr qu’entre 1 Gyr et 10 Gyr, ceci simple-
ment pour augmenter les chances qu’une étoile massive ait un âge faible lors du tirage.
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—, 1999b ; Star Cluster Simulations : the State of
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—, 2003 ; Gravitational N-Body Simulations. UK :
Cambridge University Press
 Pour « a BAg of Stellar Tracks and Isochrones ».
 http://astro.ensc-rennes.fr/basti/synth_pop/index.html
 Les étoiles de faible magnitudes sont plus difficilement observables
 http://vizier.u-strasbg.fr
 Voir sa définition en section 3.1 page 41.
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FIG. I.12: Comparaison des diagrammes Hertzsprung-Russel en couleurs générés à par-
tir des scripts préparés pendant cette thèse et le logiciel BaSTI (Cassisi et al. 2006)
accessible sur internet pour une population d’étoiles de métallicité solaire et d’âge moyen
100± 1Myr. L’aspect général du diagramme est parfaitement retrouvé, notamment au ni-
veau des différences de couleurs. Des erreurs photométriques ont été introduites volon-
tairement dans la fabrication de ces diagrammes afin de se rapprocher des observations
possibles. On a superposé aux deux diagrammes l’isochrone à 100 Myr de l’équipe de
Padoue (Girardi et al. 2002).
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FIG. I.13: Comparaison des isochrones colorées théoriques à 100 Myr, 1 Gyr et 10 Gyr
avec les données du voisinage galactique récupérées par la mission Hipparcos. La figure
illustre très bien le vide au niveau du «Hertzsprung gap » pour les étoiles en phase évo-
lutive 2 dont le temps de vie est très court pour les étoiles de magnitude inférieure à 3 en-
viron. Le second diagramme représente un modèle simplissime de Voie Lactée. On a tiré
100 000 étoiles au hasard avec leurs masses distribuées selon une IMF de Kroupa (voir
section 3.1 page 41) entre 0,7 M¯ et 5 M¯ avec un âge t associé tiré lui aussi au hasard
dans une distribution uniforme sur l’espace logarithmique [2 ; 4 ] en log t (exprimé en
Myr), c’est-à-dire que l’on trouve autant d’étoiles entre 100 Myr et 1 Gyr qu’entre 1 Gyr
et 10 Gyr, ceci simplement pour augmenter les chances qu’une étoile massive ait un âge
faible lors du tirage. Les grandes caractéristiques positionnelles du diagramme observé
par Hipparcos sont bien retrouvées.
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Chapitre II
Ségrégation de masse & GasTel
IL EST TEMPS à présent de passer à l’un des cœurs du sujet de cette thèse :la ségrégation de masse. Ce chapitre rassemble la moitié de nos avancées enla matière. L’annexe A fournit en section 6 page 193 une entrée en matièresur le sujet et c’est pourquoi ce chapitre démarre par une description théo-
rique plus poussée du phénomène et de ses implications observationnelles. Il se poursuit
par une étude numérique faite à l’aide du code GasTel et publiée en grande part dans le
journal MNRAS (Fleck et al. 2006).
1 Théorie
Le phénomène de ségrégation de masse repose sur un concept thermodynamique
classique : celui de l’équipartition de l’énergie cinétique. Considérons de prime abord
deux gaz dont lesmolécules suivent lamême distribution de vitesse, mais dont lesmasses
moléculaires m1 et m2 sont différentes. La température T de chacun des deux gaz est







pour des gaz monoatomiques avec kB la constante de Boltzmann.
Le second principe de la thermodynamique assure que les deux gaz vont s’homogé-
néiser pour atteindre une température commune par échanges énergétiques via les chocs
entre les particules du gaz 1 et celles du gaz 2. Au final, on a donc
1
2
m1 σ 21f = kB Tf =
1
2
m2 σ 22f . (II.2)
Les deux distributions de vitesses se sont ajustées de manière à équilibrer les énergies
cinétiques moyennes, obligeant les particules les plus massives à ralentir.
Dans un système auto-gravitant, le procédé est le même. Par interactions gravitation-
nelles répétées, les particules tendent à égaliser leurs énergiesmoyennes, les particules les
plus énergétiques en cédant aux moins énergétiques. En particulier, les étoiles massives
voient leur vitesse diminuer globalement après interaction avec des particules de masses
 L’autre moitié étant fournie dans le chapitre suivant.
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plus faibles. Cette diminution de vitesse les freine sur leur orbite dont le rayon moyen
décroît, les rassemblant ainsi au centre de l’amas alors que les étoiles les plus légères ont
tendance à occuper des orbites plus lointaines.
La question principale demeure : même si la thermodynamique nous indique le sens
d’évolution du système, elle n’en spécifie ni le temps d’évolution, ni même si l’état final
sera effectivement un état d’équilibre.
1.1 TEMPS CARACTÉRISTIQUE
Nous allons à présent discuter le temps caractéristique de ségrégation. Le lecteur non
familier avec les concepts de temps de traversée et temps de relaxation est invité à lire en
premier lieu les sections 3.1 et 3.2 de l’annexe A en page 184
La théorie complète de diffusion de l’énergie entre les étoiles d’un amas est décrite
dans l’ouvrage de Spitzer (1987) au chapitre 2. Nous nous contenterons ici de faire les
derniers pas menant à une estimation du temps de ségrégation tsm. Nous partirons donc
de son équation (2-60) donnant l’évolution temporelle de l’énergie cinétique moyenne
E¯ct pour une particule test de masse mt soumise aux interactions des étoiles de champ
de masse mf, chaque distribution de particules ayant une valeur moyenne du carré des





















où la quantité nf Γ rentre dans la définition du temps de relaxation à l’équation (2-61) du





En supposant initialement que les particules tests et celles de champ ont une même
distribution de vitesse vfm = vtm, on peut en déduire le temps caractéristique de ségréga-











où l’on reconnaît l’expression du temps de relaxation (II.4). En supposant la particule test
de masse mmax soumise aux interactions des étoiles de champ de masse moyenne 〈m〉,







Le renseignement important est moins dans la constante multiplicative que dans la
proportionnalité en 〈m〉/mmax qui réduit considérablement le temps de ségrégation com-
paré au temps de relaxation, ce qui fait qu’un amas, même s’il a apparemment un âge
inférieur ou de l’ordre de son temps de relaxation peut avoir fortement évolué dynami-
quement à l’échelle des étoiles massives.




Explorons à présent l’influence de la ségrégation sur l’estimation du viriel de la masse
d’un système autogravitant. Le lecteur non familier avec le théorème du viriel est invité
à lire en premier lieu la section 1 page 177 de l’annexe A sur laquelle nous allons nous
appuyer par la suite.
La section 1.2 page 179 de l’annexe A montre qu’il est pratique d’exprimer la rela-
tion du viriel en fonction de paramètres aisément mesurables. Si, lors d’une réalisation
Ncorps, il est facile de déterminer le rayon de mimasse tridimensionnel rmm et la disper-
sion totale de vitesse du système σ, il en est autrement quand on s’intéresse aux observa-
tions.
On peut tout d’abord remarquer que les observateurs ne peuvent accéder qu’à une
information bidimensionnelle en position et déterminer le rayon de mimasse projeté
sur le ciel Rmm. Celui-ci est nécessairement plus faible que le rayon rmm tridimensionnel
puisque l’on intègre la matière sur toute la ligne de visée. Pour un modèle de Plummer
(voir équation A.15 page 180), il est facile de calculer la densité surfacique de masse en se











)5/2 dz = M b2pi (b2+R2)2 (II.7)








Le rayon projeté de mimasse vérifie alors M(Rmm)=M/2, c’est-à-dire (voir équation A.19
page 181)
Rmm = b =
rmm
1,3
≈ 0,77 rmm. (II.9)
D’une manière plus générale, pour des distributions de masses usuelles en dynamique
stellaire, McCrady et al. (2005) trouvent
Rmm ≈ 45 rmm = 0,8 rmm. (II.10)
D’autre part, la mesure de la dispersion tridimensionnelle de vitesse n’est pas facile
en soi, l’étude des déplacements stellaires sur la voûte céleste devant être entreprise sur
de longues périodes, on ne dispose généralement pas d’informations sur le mouvement
propre des étoiles. En revanche, à l’aide de la spectrographie et de la vélocimétrie Dop-
pler, on a un accès direct à la vitesse sur la ligne de visée et donc (supposément) à la
dispersion σ1dm, unidimensionnelle pondérée en masse, des étoiles observées. En sup-
posant que l’amas ait une distribution isotrope des vitesses, on peut relier cette dernière





 Par convention, et partout où cela est possible, nous noterons les quantités projetées avec des majus-
cules (R) et les quantité tridimensionnelle avec des minuscules (r).
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Armés de ces diverses informations, nous pouvons reprendre l’estimation de la masse













De l’équation II.12, on remarque que η est de l’ordre de 10 pour un modèle de Plum-
mer. C’est généralement la valeur adoptée par les observateurs pour l’ensemble des mo-
dèles susceptibles de représenter un amas à l’équilibre. Tout le but de ce chapitre est de
montrer qu’il ne s’agit pas toujours d’un bon choix pour peser des amas jeunes où la
masse ne suit pas forcément la lumière du fait du phénomène de ségrégation de masse.
Dernière précision qui peut avoir une certaine importance : si l’on détermine la dis-
persion de vitesse de l’amas à partir des seules étoiles internes au rayon de mimasse,
elle sera nécessairement plus élevée que la dispersion sur l’ensemble des étoiles consti-
tuant l’amas. Il se rajoute globalement le même facteur 4/5 que pour la projection du
rayon de mimasse. C’est ainsi que dans l’ensemble de nos simulations à venir, la valeur
initiale de η est de l’ordre de 8 et non de 10.
1.3 ESTIMATION « LUMINEUSE » DE η
Venons-en à présent à la caractérisation principale du problème. Le simulateur d’amas
stellaire possède un indéniable avantage sur l’observateur : il connaît très exactement la
structure de son amas et les caractéristiques physiques de chacun de ses constituants.
L’observateur en revanche doit se contenter de ce qu’il voit et déployer des trésors d’in-
géniosité pour remonter aux informations attendues par les modélisateurs et théoriciens
(Voir par exemple Merritt & Tremblay 1994). Ce faisant, il doit nécessairement faire des
hypothèses simplificatrices mais raisonnables sur le lien entre la distribution lumineuse
et la distribution de matière, l’une d’elles étant de supposer que la distribution de masse
suit la distribution de lumière. Ainsi, le rayon de mimasse Rmm devrait égaler le rayon
de milumière Rml tout comme la dispersion de vitesse pondérée en masse σ1dm devrait
s’identifier à la dispersion de vitesse selon la ligne de visée σldv nécessairement pondérée
en luminosité. Le problème, c’est que rayon de milumière Rml et dispersion de vitesse se-
lon la ligne de visée σldv suivent les distributions des étoiles les plus lumineuses qui sont
aussi les plus massives et vont donc s’enfoncer au centre de l’amas, de telle sorte qu’en
général
Rmm ≥ Rml et σ1dm ≥ σldv. (II.14)
Par conséquent, si l’on note η0 la valeur de η à utiliser pour retrouver la masse M en
utilisant les quantités «massiques » Rmm et σ1dm et η(t) celle que l’on devrait utiliser pour
retrouver la bonne valeur de la masse à un instant t connaissant Rml(t) et σldv(t), on a
nécessairement
η(t) ≥ η0 (II.15)
On va donc en règle générale avoir tendance à sous-évaluer la masse de l’amas si l’on
utilise η0 au lieu d’utiliser η(t) par un facteur η(t)/η0.




Dépendance de tvie en fonction de m


















FIG. II.1: Évolution du temps de vie tvie d’une étoile tel que donné par les routines d’évo-
lution stellaire en fonction de sa masse (: ) ainsi que l’ajustement parabolique correspon-
dant ( ).
1.4 INFLUENCE DE L’ÉVOLUTION STELLAIRE
On a vu à la section 1.1 page 34 que les étoiles massives tombent au centre de l’amas
d’autant plus rapidement que leur masse est élevée. De l’équation (II.6), on peut estimer





avec K = 1,22
(pi
3
)1/2 〈m〉 tr (II.16)
Seulement, la théorie de l’évolution stellaire nous dit que plus une étoile est massive,
plus son temps de vie est court. À l’aide des routines d’évolution stellaire présentées
au chapitre I en section 4.3 page 17, on peut obtenir une estimation simple reliant le
temps de vie tvie d’une étoile à sa masse m sous la forme d’une parabole dans l’espace
logarithmique (voir figure II.1)






Une étoile ne va ainsi pouvoir se déplacer sensiblement vers le centre de l’amas que si
sa durée de vie tvie excède son temps moyen de ségrégation tsm. C’est-à-dire, en passant
au logarithme, si
0 ≤ c1 (logm)2+ (c2+ 1) logm+ c3− logK. (II.18)




















Dépendance de tvie/tsm en fonction de m



















FIG. II.2: Évolution du rapport du temps de vie tvie d’une étoile tel que donné par les
routines d’évolution stellaire sur son temps de ségrégation tsm en supposant K = Kc en
fonction de sa masse (: ) ainsi que l’ajustement parabolique correspondant ( ).
L’interprétation de ces solutions est facile : toutemassem inférieure àm− dispose d’un
temps suffisant pour tomber au centre avant que sa vie ne s’achève. De la même manière,
toute masse m supérieure à m+ se plie à une ségrégation efficace lors de son évolution
dynamique. La connaissance de K permet donc de savoir quelles sont les étoiles dont la
ségrégation est efficacement freinée par l’évolution stellaire et inversement les paramètres
d’amas où l’on peut a priori négliger sans vergogne cet effet.
Remarquons que l’équation quadratique (II.18) admet un minimum en
logm = −c2+ 1
2 c1
= 1,41 (II.20)
qui correspond aux masses dont le rapport entre le temps de vie et le temps de sé-
grégation est minimal (voir figure II.2). C’est-à-dire que sur l’échelle de leur existence,
les étoiles de cette masse (environ 25 M¯) sont celles qui tomberont le moins sur le cœur
de l’amas. Ce minimum est indépendant des caractéristiques de l’amas, résumées dans
la constante K. Celle-ci n’intervient que pour dire si oui ou non une étoile de masse don-
née a une forte probabilité d’avoir migré vers le centre de l’amas au cours de son exis-
tence. D’une manière générale, tout amas vérifiant









va ressentir un fort effet de ségrégation de masse avant que l’évolution stellaire ne vienne
la freiner en supprimant préférentiellement les étoiles rassemblées au centre. À partir de
quelques hypothèses de travail, on peut tirer de cette valeur une estimation du nombre
d’étoiles maximum de l’amas au-dessus duquel il n’est pas raisonnable de négliger l’évo-
lution stellaire dans une étude traitant de ségrégation de masse (ie K ≥ Kc).
 Les implications plus poussées de ce résultat seront présentées à la section 6.2 page 49.

1 Théorie







Si l’on prend pour valeurs caractéristiques le temps de traversée ttr = 0,5 Myr et la masse
moyenne 〈m〉 = 0,7 M¯, on trouve que cette inégalité est vérifiée pour
N ≥ 4,5.105 ≡Nc, (II.23)
valeur plus grande que celle d’un amas typique de la Voie Lactée (∼ 3.105 étoiles, Meylan
& Heggie 1997), mais non atypique des amas dans les Antennes (Mengel et al. 2002).
Notons qu’une simulation avec N < Nc reproduira correctement la migration des
étoiles massives sur un temps de ségrégation même sans prendre en compte l’évolution
stellaire. C’est d’ailleurs l’hypothèse de travail utilisée par Portegies Zwart & McMillan
(2002) et Gürkan et al. (2004) pour modéliser l’effondrement d’un amas afin de former un
trou noir de masse intermédiaire.
Notons aussi que cette valeur Nc dépend du choix du temps de traversée, lui-même
dépendant de la masse et de l’extension de l’amas.
1.5 INFLUENCE DES BINAIRES
Les étoiles binaires occupent une place de choix dans la hiérarchie des phénomènes
critiques pour l’étude de l’évolution des amas stellaires. En effet, ce sont elles qui per-
mettent le passage de l’amas au travers de la phase d’effondrement du cœur (voir sec-
tion 4.2 page 189 en annexes) et des simulations n’incluant initialement que des binaires
ont même été effectuées (Kroupa 1995, Giersz & Spurzem 2003). Néanmoins, dans nos
simulations nous ne mettrons aucune binaire initialement. Les raisons sont simples :
la version actuelle de GasTel n’inclut pas de traitement de binaires et le traitement pa-
rallèle des binaires par nbody6++ ralentit sévèrement les calculs du fait des échelles de
temps très courtes nécessaires à l’intégration précise de quelques corps à chaque pas de
temps. Là encore des efforts ont été effectués ces dernières années (Maalej et al. 2005),
mais le jeu de paramètres étant suffisamment grand, il a été décidé de se restreindre
quelque peu. Nous allons néanmoins tenter d’éclaircir l’influence probable qu’auraient
des binaires sur l’interprétation de nos résultats.
La première influence est d’ordre dynamique. Une binaire constituée de deux étoiles
de masses m1 et m2 va se comporter dynamiquement dans le cadre diffusif comme un
étoile de masse m1 +m2. Ainsi, une population fournie de binaires va avoir tendance à
plus se rassembler au centre comparée aux populations d’étoiles simples dont elle est
issue. Vu de l’extérieur, on assiste à une recondensation partielle des étoiles légères grâce
à ce mécanisme. À noter que l’effet différentiel de concentration est le plus prononcé
pour des binaires de rapport de masse 1. Si la binaire a un rapport de masse faible, l’étoile
compagnon est entraînée par la chute de l’étoile massive sans pouvoir y faire grand chose.
La seconde influence est d’ordre lumineux. Une binaire de masse totale m1+m2 ne
rayonne pas avec une luminosité Λ(m1 + m2) mais Λ(m1)+ Λ(m2) nécessairement plus
faible du fait de la non-linéarité de la fonction luminosité. La figure II.3 page suivante
compare le pourcentage de luminosité totale en fonction du pourcentage de binaires selon
plusieurs suppositions concernant la distribution des rapports de masse des binaires.
On remarque que la différence principale de luminosité se trouve pour des rapports de
masses orientés vers 1 et diminuera d’autant le biais introduit par la ségrégation.
 Bien qu’une version soit en développement par Giersz & Spurzem (2000).


















































FIG. II.3: Influence de la fraction de binaire sur la luminosité contenue dans les-dites
binaires. On tire 10 000 corps pour chaque fraction observée dont la masse vaut au to-
tal 10 M¯. Les luminosités de chaque corps (binaire ou simple) sont sommées et compa-
rées à la luminosité découlant des seuls corps binaires à différents stades évolutifs des
étoiles simples correspondantes : naissance à 0 Myr ( ) ; sous-géante à 24,3 Myr ( ) ;
super-géante à 27,2 Myr ( ). Les résultats diffèrent selon la distribution de rapport de
masse q adoptée (uniforme ou piquée en quasi-delta sur q= 1), les effets maximaux étant
obtenus pour la distribution piquée où la plupart des binaires sont des couples 5 M¯–
5 M¯.
2 Configuration
Pour cette première exploration paramétrique, nous avons utilisé GasTel sans appli-
cation de champ demarée ni ségrégation initiale. GasTel fournit en sortie les distributions
en densité de masse et dispersion de vitesse pour chacune des composantes dynamiques
choisies (voir section 3.2 page 42). Les distributions fournies sont unidimensionnelles
mais permettent de remonter aux distributions tridimensionnelles via l’approximation
sphérique. Néanmoins, on va calculer les distributions bidimensionnelles en projection
pour se rapprocher le plus possible des contraintes observationnelles. Dans le système de
coordonnées cylindriques (R, θ, z) et en utilisant le fait que r =
√









On calcule alors pour chaque composante dynamique le rayon de mimasse rmm et
la dispersion de vitesse. La moyenne sur le système entier étant obtenue en sommant
sur toutes les composantes pondérées soit par leur masse soit par leur flux lumineux
associé. Un programme indépendant permet de récupérer la composante dynamique la
plus lumineuse à chaque instant et traiter les données par la suite de manière à pouvoir
les combiner à volonté. Dans un premier temps, il est ainsi plus aisé de ne considérer
que les distributions de la composante la plus massive, supposée dominer entièrement
les estimations de rayon et de vitesse.
 On parle ici de la masse et de la luminosité totales de la composante dynamique.












Modélisation de l’IMF de Kroupa




m j m j+1m j−1
m j+ 12m j− 12

















FIG. II.4: Modélisation en trois lois de puissance de l’IMF de Kroupa. L’IMF standard utili-
sée est représentée ( ) ainsi que les variations utilisées avec α = 0.3 ( ) et α = 2.3 ( ).
Le procédé d’intégration est lui aussi schématisé. La zone hachurée représente la zone
d’intégration pour déterminer le nombre d’étoiles de masse m j. Les bornes d’intégra-
tions étant la moyenne géométrique des masses adjacentes m j± 12 =
√m jm j±1, elles appa-
raissent comme le milieu des intervalles logarithmiques.
3 Échantillonnage en masse
On a vu à la section 1.1 page 34 que l’effet de la ségrégation demasse varie rapidement
à mesure que les étoiles se font plus massives. Il va donc falloir non seulement choisir une
distribution de masse réaliste mais encore sélectionner avec attention les composantes de
masses pour décrire efficacement les systèmes observés.
3.1 INITIAL MASS FUNCTION (IMF)
Plusieurs modélisations existent pour représenter la fonction de masse initiale de for-
mation des étoiles (Salpeter 1955, Miller & Scalo 1979, Kennicutt 1983, Rana & Basu 1992,
Kroupa et al. 1993, Scalo 1998, Chabrier 2001). Originellement, il s’agit de la fonction de
masse représentant les étoiles de champ galactique, mais Kroupa (2002) a proposé de gé-
néraliser cette distribution aux régions denses de formation stellaire. Nous avons choisi
de travailler avec une IMF de type Kroupa (2002) qui peut semodéliser demanière simple
comme un raccordement de trois lois de puissance (voir figure II.4)
f (m) ∝

m−α si m < 1 M¯
m−β si 1 M¯ < m < 10 M¯
m−γ si m > 10 M¯
(II.26)
où l’on prend en général α = 1,30, β = 2,35, γ = 4,0.
 Cela permet d’avoir une idée plus précise des phénomènes physiques mis en œuvre.

Chap. II Ségrégation de masse & GasTel
L’incertitude sur la valeur de l’exposant α (±0,7, voir Kroupa 2002) possède certaines
implications que l’on discutera en section 6.4 page 55. Le nombre d’étoiles comprises
dans un intervalle donné [m1 ;m2 ] de masses se calcule par
N[m1 ;m2 ] =
Z m2
m1
f (m) dm (II.27)




f (m) dm. (II.28)
Le choix de la masse maximale n’a que peu d’impact sur le nombre total de particules
puisque la loi de puissance y est particulièrement pentue. D’ailleurs, on peut déterminer
la masse maximale de l’étoile présente dans l’amas précédent en résolvant l’équation
intégrale suivante, postulant le fait qu’il n’y a qu’une étoile de plus grande masseZ +∞
mmax
f (m) dm = 1. (II.29)
Pour un amas de la Voie Lactée avec M ≈ 300 000 M¯, on obtient mmax > 100 M¯.
La figure III.11 page 89 donne les correspondances entre nombre d’étoiles et masse maxi-
male pour l’IMF choisie.
La valeur inférieure au contraire est de grande importance pour la normalisation.
On choisira pour le reste de cette étude
mmin = 0,1 M¯ (II.30)
juste au dessus de la limite des naines brunes. C’est un choix qui reste plutôt conservateur
puisque même si l’on suppose que l’IMF se prolonge jusqu’en m = 0 avec le même expo-
sant, on retrouve 80% de la masse et plus de 99,9% de la lumière des étoiles de masses
inférieures à 1 M¯.




m f (m) dmZ +∞
0,1 M¯
f (m) dm
≈ 0,7 M¯. (II.31)
Notons néanmoins que dans les simulations avec GasTel et du fait de l’échantillonnage
non-uniforme décrit en section 3.3 page 44, la masse moyenne de nos amas tourne en
général autour de 0,85 M¯.
3.2 COMPOSANTES DYNAMIQUES ET ÉVOLUTIVES
On a vu en section 4.4.1 page 18 que GasTel manipule deux types de composantes :
– les composantes dynamiques, chacune associée à une distribution de densité et de
dispersion de vitesse, qui interviennent effectivement dans le système différentiel
régissant l’évolution dynamique de l’amas ;
– les composantes évolutives qui déterminent, à partir des routines d’évolution stel-
laire, la masse restant dans la composante dynamique.

3 Échantillonnage en masse


















FIG. II.5: Évolution du contenu en masse d’une composante dynamique de GasTel possé-
dant 10 composantes évolutives pour des masses comprises entre 5 M¯ et 10 M¯. On voit
très bien les 11 paliers avec les 10 transitions caractéristiques à la fin de vie de chaque
composante évolutive. Ces modifications brutales de la masse induisent une modifica-
tion du comportement global de la composante dynamique puisque la masse moyenne
des objets représentés par cette distribution en densité change.
En particulier, si une composante dynamique est subdivisée en n composantes évolu-
tives, sa masse totale suit n+ 1 paliers dont les extrémités correspondent aux temps de
fin de vie de chaque composante évolutive (voir figure II.5). Cet artifice permet une évo-
lution plus lisse des distributions de densité en s’affranchissant d’une charge de calcul
supplémentaire. Afin de suivre et comprendre précisément l’influence de chaque com-
posante, nous avons minimisé cette possibilité (deux composantes évolutives pour une
composante dynamique). On obtient donc typiquement deux épisodes de fin de vie
stellaire changeant brutalement le contenu en masse de la composante dynamique (voir
figure II.8 page 47). Cette réduction du nombre de composantes évolutives va être com-
pensée par une augmentation du nombre de composantes dynamiques permettant une
modélisation plus fidèle des phénomènes physiques mis en jeu.
 Le gros-œuvre du programme est dans la résolution du système différentiel faisant intervenir les densités
des composantes dynamiques, une composante dynamique « partageant » sa distribution en densité avec
toutes ses composantes évolutives.
 Au moment de la recherche concernant cette partie, en début de thèse, mes capacités de programmation
Fortran n’étaient pas encore suffisamment évoluées pour corriger GasTel afin de pouvoir utiliser une
seule composante évolutive par composante dynamique. Par la suite, l’intérêt scientifique de la correction
n’a pas justifié le fait d’y passer plus de temps.
 Accompagnée d’une augmentation du temps de calcul.

Chap. II Ségrégation de masse & GasTel
3.3 ÉCHANTILLONNAGE NON UNIFORME
La manière canonique de distribuer les étoiles dans les composantes dynamiques
est de sélectionner des intervalles d’écarts logarithmiquement constants en masses de
telle sorte que le rapport entre deux masses successives choisies soit toujours le même.
Cet échantillonnage mène naturellement à intégrer l’IMF entre les bornes constituées par
les valeurs moyennes géométriques. Par exemple, le nombre d’étoiles pour la compo-




f (m) dm avec m j±1/2 =
√
m jm j±1. (II.32)











On se contente alors de généraliser cette procédure à un échantillonnage non uniforme
et pour une IMF de type Kroupa, forme plus générale que celle de Salpeter (1955) utili-
sée jusqu’alors dans le code de GasTel (Boily et al. 2005).
L’intérêt de l’échantillonnage non uniforme réside dans sa capacité à bien mieux ré-
soudre le comportement des étoiles massives alors que l’échantillonnage logarithmique
se concentre plus sur les étoiles de faibles masses qui ne jouent qu’un rôle mineur dans
notre étude. Les échantillonnages à 7, 14 et 35 composantes dynamiques sont présen-
tés en figure II.6 page suivante. On remarquera qu’un soin particulier a été donné à la
résolution vers les grandes masses alors que la résolution aux faibles masses reste glo-
balement constante en prenant, par exemple pour le cas à 35 composante, d lnm = 0,7
jusqu’à m = 6 M¯ puis d lnm = 0,04.
4 Mesure du rayon et expériences Monte-Carlo
On va déterminer la précision intrinsèque de la mesure du rayon de mimasse pour
chaque composante dynamique afin de pouvoir comparer le modèle gazeux aux réalisa-
tions effectives d’amas.
Connaissant la distribution de densité projetée (voir section 2 page 40), le calcul du
rayon de mimasse par intégration sur les 200 points de la grilleZ Rmm
0





Σ(R) 2piR dR (II.35)
est effectué avec une précision quasi-arbitraire.
 Par exemple 0,2 M¯, 0,4 M¯, 0,8 M¯, 1,6 M¯, etc.
 Il a néanmoins été nécessaire de développer un module Fortran dédié dans GasTel puisque l’ancien pro-
cédé ne nécessitait que la connaissance de m1, m2 et N.
 Kroupa avec α = β = γ = 2,35
 Ce qui constitue un premier pas « classique » dans l’analyse de l’influence de l’IMF.
 Pour ce qui est de leur résolution. Elles ont effectivement un grand impact sur la dynamique (puisqu’elles
servent de frein aux étoiles massives) mais il ne dépend que marginalement de la connaissance exacte de
leur masse.
































Masses moyennes des différents groupes dynamiques
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FIG. II.6: Massemoyennem j des étoiles contenues dans chaque groupe dynamique j pour
des simulations avec 7 (l ), 14 (s ) et 35 (n ) composantes dynamiques. On remarque
bien ici l’échantillonnage supplémentaire effectué à hautes masses pour les simulations à
35 composantes en prenant d lnm = 0,7 jusqu’à m = 6 M¯ puis d lnm = 0,04 .
La réelle question à se poser est : quelle serait la valeur mesurée de ce rayon pour une
distribution aléatoire d’un nombre donné de particules suivant cette loi de probabilité ?
Et notamment quelle est sa dépendance avec le nombre N de particules utilisées ? Pour
estimer cet effet, nous avons effectué des tirages de type Monte-Carlo et mesuré la valeur
moyenne de la déviation à la valeur obtenue par intégration de la distribution théorique.
Si l’on note RMC le rayon trouvé lors du tirage et Rth le rayon obtenu par intégration







en fonction du nombre N de particules. Les résultats sont résumés dans la figure II.7 page
suivante. Il est intéressant de constater que la moyenne de l’écart relatif à la valeur théo-
rique n’est pas nul. La mesure RMC a plutôt tendance à surestimer légèrement la valeur
théorique attendue. On remarque aussi que la distribution des écarts absolus est de type
poissonien, principalement du fait de la sélection aléatoire d’une étoile à l’intérieur de
la distribution en densité. Pour 50 étoiles, on trouve une dispersion de l’ordre de 15%.
Pour 1 000 étoiles, c’est de l’ordre de 3%.
Dans un second temps, nous avons effectué 1 000 tirages de 500 000 étoiles distribuées
selon une sphère de Plummer avec une IMF de type Kroupa et calculé le rayon projeté
de milumière Rml. On observe une dispersion autour de la valeur théorique de l’ordre
de 3% ce qui signifie qu’un amas de 500 000 étoiles est entièrement dominé au niveau
lumineux par ses 1 000 étoiles les plus brillantes.
 qui devrait dans ce cas homogène s’identifier au rayon projeté de mimasse Rmm.
















Série de tirages Monte-Carlo
























FIG. II.7: Valeurs des écarts relatifs à la valeur calculée du rayon de mimasse Rmm
pour des réalisation contenant N particules. On y voit à la fois l’évolution de la
moyenne des écarts en valeur absolue 〈|RMC−Rth|〉/Rth (: ) et de la moyenne des écarts
〈RMC−Rth〉/Rth (6 ). Ces deux quantités sont bien ajustées, respectivement par une dé-
pendance en 1/
√
N ( ) et une dépendance en 1/N ( ). On remarque par ailleurs que
les rayons de mimasse déterminés par les expériences de Monte-Carlo ont tous tendance,
en moyenne, à surestimer la valeur théorique tirée de la distribution en densité à l’origine
des tirages.

5 Approximation de groupe prédominant et nombre de composantes
Approximation de groupe prédominant
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FIG. II.8: Calcul de la variation de η j associée à chaque groupe de masse m j dans une
simulation à 7 composantes. Les masses moyennes de chaque groupe valent respecti-
vement 17 M¯ ( ), 12 M¯ ( ), 8,3 M¯ ( ) et 5,5 M¯ ( ). On a surimposé à ces
courbes l’estimation du η global faite lors de l’application de l’approximation de groupe
prédominant ( ). On explique ainsi les variations caractéristiques en « dents de scie »
que l’on pourra observer dans les figures suivantes. On y voit aussi illustré le fait que
chaque composante dynamique admet en son sein deux composantes évolutives dont la
fin de vie ponctue l’évolution du η j correspondant (par exemple à 10 Myr et 13 Myr pour
m j = 17 M¯).
5 Approximation de groupe prédominant et nombre
de composantes
À la suite de la remarque précédente et afin d’avoir un point de vue plus « atomique »
sur ce qui se passe réellement dans l’amas, on va se restreindre à la mesure de Rmm et
σ1dm pour la composante dynamique la plus brillante en supposant qu’elle seule aura
une influence lors d’une mesure par d’hypothétiques observateurs. La figure II.8 décrit
en pratique comment cela se passe. On y représente les variations de η au cours du temps
pour chaque composante dynamique d’une simulation à 7 composantes. L’approxima-
tion de groupe prédominant consiste à supposer que la composante dynamique demasse
moyenne 17M¯ domine les mesures jusqu’à ce que ces étoiles s’éteignent aux alentours
de 12 Myr. L’estimation passe alors à la courbe suivante (m j = 12 M¯) jusqu’à ce qu’elle
s’éteigne à son tour (≈ 20 Myr) et ainsi de suite.
Du fait de ce choix de composante principale, la courbe résultante possède une struc-
ture caractéristique en dents de scie à chaque basculement d’une composante vers la sui-
vante. En outre, juste avant ce basculement brutal, on observe une discontinuité de la
dérivée de la courbe due à la première des deux composantes évolutives de la compo-
sante dynamique en action.
 On notera que cette extinction a lieu entre les deux « coudes » correspondant aux extinctions successives
des deux composantes évolutives dont les masses (et donc les temps de vie) encadrent la valeur moyenne
associée à la composante.

Chap. II Ségrégation de masse & GasTel
Fort heureusement, ces artefacts diminuent à la fois en taille et importance lors d’un
échantillonnage plus poussé de la fonction de masse. C’est pourquoi nous nous sommes
tournés vers une subdivision plus élevée en faisant des tests à 7, 14 et 35 composantes
dynamiques. Ces tests ont révélé que les effets de ségrégation sont plus marqués pour
14 composantes que pour 7, ce qui peut se comprendre en raison des changements néces-
sairement plus brutaux de structure alors que disparaissent les premiers groupes. Rajou-
ter des composantes permet d’améliorer la réactivité d’adaptation de chaque composante
à son environnement.
Passé ce premier cap, l’extension de 14 à 35 composantes ne change plus réellement
la dynamique (du moins pour le modèle témoin) mais réduit fortement les discontinui-
tés discutées précédemment. Le code ne demandant ni particulièrement de ressources à
l’exécution, ni particulièrement d’espace mémoire, nous avons décidé d’utiliser des
runs à 35 composantes de manière à pouvoir explorer des intervalles de masses plus
fournis.
6 Étude paramétrique
Le but de cette étude est d’explorer les divers paramètres rentrant en ligne de compte







Nous pourrons trouver une estimation de ce temps de ségrégation dans les pentes à








ce qui nous permettra de caractériser les dépendances relevées dans tsm. Nous explo-
rerons donc tour à tour les influences du nombre de particules, de la masse maximale,
du rayon de mimasse initial et de l’IMF. Nous nous efforcerons de ne varier qu’un pa-
ramètre à la fois, les autres restant égaux à ceux du modèle de référence présenté en
table II.1 page suivante.
6.1 NOMBRE DE PARTICULES
Le premier paramètre auquel on va s’intéresser est le nombre de particules contenues
dans l’amas. Avec GasTel, il est aisé d’augmenter ce nombre sans modifier outre mesure
les besoins en CPU. En effet, le facteur limitant est le nombre de composantes dynamiques
utilisées, pas la normalisation globale des distributions de densité. En pratique, augmen-
ter le nombre de particules revient à modifier l’horloge interne d’évolution stellaire par
rapport à celle (globale) du temps de relaxation caractéristique de la simulation. Nous
avons exploré un intervalle allant de 400 000 à 1,5 millions d’étoiles de manière à entou-
rer les amas massifs réels allant de 300 000 M¯ pour la Voie Lactée (Meylan & Heggie
1997) à plus d’un million de masses solaires pour les Antennes (Mengel et al. 2002).
 Une journée d’exécution sur une machine de bureau pour une « longue » simulation.
 De l’ordre de 100 Mo après traitement, une broutille comparée aux espaces nécessités par le traitement
des données de nbody6 (jusqu’à plusieurs Go).

6 Étude paramétrique
Paramètres ajustables Valeurs dérivées
J 35 M 418 000 M¯
N 500 000 σldv0 15 km.s−1
Rml0 0,6 pc η0 8,6
mmin 0,2 M¯ Σ(0) 1,9.105 M¯.pc−2
mmax 20,0 M¯ tr 90 Myr
α 1,3 tsm 1 Myr
β 2,35
γ 4,0
TAB. II.1: Paramètres principaux du modèle standard utilisé lors des simulations avec
GasTel. On y retrouve notamment le nombre de composantes dynamiques J, le nombre
d’étoiles N de l’amas, la masse totale M. Rmm0, σldv0 et η0 représentent respectivement les
valeurs initiales du rayon de mimasse, de la dispersion de vitesse selon la ligne de visée
et du paramètre η. La densité surfacique de masse au centre de l’amas est donnée par
Σ(0) et tr et tsm sont les temps de relaxation et de ségrégation. Notons qu’avec J= 35, on a
m1/2 = 0,1 M¯, m1 ≡ mmin, m35 ≡ mmax et m35+1/2 = 20,6 M¯. Les exposants α, β et γ sont
ceux définis pour la fonction de masse initiale en section 3.1 page 41. Les 8 paramètres de
gauche peuvent être librement variés alors que les 6 de droite en sont dérivés.
Tous nos modèles ont des composantes dynamiques identiques dont la masse maxi-
male est de 20 M¯. Ces étoiles ayant un temps de vie de l’ordre de 10 Myr, on s’attend
naturellement à trouver un changement de comportement global aux alentours de cette
valeur. La figure II.9 page suivante présente l’évolution de η pour 5 simulations dans
l’intervalle indiqué. On remarque que les amas où le nombre d’étoiles est plus faible
sont plus sensibles au phénomène de ségrégation. Si l’on estime la pente initiale de sé-
grégation (avant entrée en scène de l’évolution stellaire), on trouve qu’elle est bien in-
versement proportionnelle à
√
N comme attendu dans la dépendance en N du temps de
ségrégation rappelée en équation (II.37) (voir figure II.10 page suivante). Les différences
entre les simulations pour t > 10 Myr restent faibles, même si les écarts entre les courbes
s’accentuent légèrement au cours du temps.
6.2 MASSE MAXIMALE
Plus un amas est riche, plus son étoile la plus imposante sera massive. La population
d’étoiles très massives (et donc très très très lumineuses) augmente théoriquement de
manière linéaire avec N (voir figure II.11 page 51). Bien que leur temps de vie soit très
court, ces étoiles peuvent très rapidement « couler » vers le centre de l’amas et avoir un
impact important sur les quantités observationnelles dérivées, notamment si l’on s’en
sert comme traceurs pour représenter les caractéristiques globales de l’amas (distribution
spatiale, dispersion de vitesse). Il est donc raisonnable de s’intéresser de plus près à leur
influence sur les variations de η, notamment aux très jeunes âges.
 de même que leur temps de relaxation.

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Influence du nombre total N de particules
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η






FIG. II.9: Évolution du paramètre η pour différents nombres N de particules dans la si-
mulation de N = 4.105 ( ) à N = 1,5.106 ( ) en passant par 5.105 ( ), 7.105 ( ) et
1.106 ( ). Plus le nombre de particules est important, plus les interactions à deux corps
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FIG. II.10: Dépendance de la pente à l’origine (ajustement linéaire effectué sur les deux
premiers millions d’années) des courbes η(t), proportionnelle à l’inverse du temps de sé-
grégation tsm en fonction du nombre N de particules dans la simulation (: ). Le meilleur
ajustement par une loi de puissance donne une dépendance en N−0,45 ( ) proche de la




































FIG. II.11: Variation du nombre d’étoiles de masse supérieure à 10 M¯ lors de deux sé-
ries de tirages en fonction du nombre total N d’étoiles dans l’amas. Malgré quelques
fluctuations statistiques, les deux tirages (: et 6 ) suivent bien la linéarité théorique en
N/272 ( ) tirée de la résolution de l’équation (II.29).
La figure II.12 page suivante décrit l’évolution d’un système dont on a poussé l’échan-
tillonnage jusqu’à des masses de 70 M¯. Dans ces conditions, très peu d’étoiles consti-
tuent chaque groupe dynamique de haute masse moyenne, mais le traitement par ap-
proximation de groupe prédominant permet de mettre en lumière la prédiction théo-
rique de la section 1.4 page 37. En effet, on a montré dans cette section que le rapport
tvie/tsm était minimal pour les étoiles de masse 25 M¯ environ. Or, si l’on définit η j(t)
la variation de η calculée à partir de la composante j au cours du temps, elle peut en
première approximation s’exprimer comme la valeur d’une fonction ηˆ de variable adi-
mensionnée tˆ = t/tsm. En fait, on a
η j(t) = ηˆ(tˆ j). (II.39)
La valeur finale η jf = η j(tvie j) est donc d’autant plus grande que le rapport tvie j/tsm j est
important. On observe ainsi une évolution non monotone de la valeur globale de η à
mesure que le groupe prédominant « saute » vers des masses plus faibles, passant par un
minimum entre 30 M¯ et 20 M¯ parfaitement visible sur la figure II.12 page suivante.
On vérifie par ailleurs sur la figure II.13 page suivante la dépendance linaire en mmax
de la pente initiale de ségrégation.
On notera que les tracés successifs de η pour les simulations telles que mmax ≥ 30 M¯
(ie qui « décollent » avant t= 7 Myr) sont presque parfaitement superposés. Cela vient du
fait que la masse totale contenue dans ces composantes dynamiques est négligeable par
rapport à la masse de l’amas et elles sont donc ballottées par les autres composantes sans
pouvoir interagir en retour, permettant cette étonnante reproductivité des résultats.
 bien que n’étant plus valable.
 On peut considérer que ce sont des « composantes-tests », un peu comme les particules-tests de certaines
simulations à Ncorps.

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Influence du groupe dynamique de masse moyenne maximale mmax
t [Myr]
η






FIG. II.12: Évolution du paramètre η pour des modèles de masse stellaire maximale mmax
variables de mmax = 12 M¯ ( ) à mmax = 70 M¯ ( ) en passant par 17 M¯ ( ),
30 M¯ ( ) et 50 M¯ ( ). L’ajout d’étoiles très massives ne modifie guère l’évolution
du paramètre η après 10 Myr car elles représentent une masse négligeable et n’ont guère
d’effet sur la répartition globale des masses. En revanche, si l’on s’en sert comme traceur,
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FIG. II.13: Dépendance de la pente à l’origine (ajustement linéaire effectué sur les deux
premiers millions d’années) des courbes η(t), proportionnelle à l’inverse du temps de
ségrégation tsm en fonction de la masse maximale mmax des particules dans la simula-
tion (: ). Un ajustement par une loi de puissance donne une dépendance en m 1,2max ( )
relativement proche de la proportionnalité directe attendue ( ). L’écart est tout de même
plus important que pour le nombre de particules N.

6 Étude paramétrique
Influence réelle de mmax en luminosité
t [Myr]
η






FIG. II.14: Évolution du paramètre η pour la simulation de référence avec mmax = 70 M¯
à la fois dans l’hypothèse de groupe prédominant ( ) et en pondérant l’influence des
divers groupes par leurs luminosités respectives ( ). Le phénomène de survaluation de
la valeur de η n’est plus visible.
Signalons enfin que cet effet, outre le fait qu’il suppose des conditions initiales non
ségrégées et avec une distribution d’équilibre, a peu de chance d’être observé (sauf uti-
lisation des étoiles massives comme traceurs). Si l’on s’affranchit de l’approximation de
groupe prédominant et que l’on calcule les contributions de chaque groupe dynamique
pondérées par leur luminosité totale, on obtient la courbe de la figure II.14 où, même si la
ségrégation initiale suit le rythme de la composante la plus massive, elle reste à évolution
quasi-monotone, le nombre d’étoiles très massives étant insuffisant pour prendre le pas
dans le calcul de la valeur globale.
6.3 DENSITÉ INITIALE
Le degré de compactage des amas a une forte influence sur les temps de relaxation.
Plus les étoiles sont les unes sur les autres, plus les interactions sont nombreuses et l’évo-
lution rapide. Une manière simple d’influer sur la densité initiale de nos amas simulés est
de les distribuer sur une échelle spatiale plus ou moins grande, c’est-à-dire de modifier
leur rayon de mimasse initial Rmm0. La figure II.15 page suivante représente les résultats
obtenus pour 5 rayons différents distribués de 0,3 pc à 1,2 pc. Le gain en variation de η
est très important avec la réduction progressive du rayon, en accord avec la prédiction
théorique en R 3/2mm0 et confirmée sur la figure II.16 page suivante avec la comparaison des
pentes de ségrégation initiale.

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Influence du rayon de mi-masse initial Rmm0
t [Myr]
η




FIG. II.15: Évolution du paramètre η pour des modèles de différents rayons de mimasse
initiaux, de Rmm0 = 0,3 pc ( ) à Rmm0 = 1,2 pc ( ) en passant par 0,45 pc ( ), 0,6 pc ( )
et 0,9 pc ( ). Les modèles les plus denses sont ceux qui développent le plus rapidement
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FIG. II.16: Dépendance de la pente à l’origine (ajustement linéaire effectué sur les deux
premiers millions d’années) des courbes η(t), proportionnelle à l’inverse du temps de
ségrégation tsm en fonction du rayon de mimasse initial Rmm0 de la distribution des par-
ticules dans la simulation (: ). Un ajustement par une loi de puissance donne une dépen-
dance en R −1,67mm0 ( ) proche de la proportionnalité en R
−1,5
mm0 attendue ( ).

6 Étude paramétrique
Influence de l’exposant γ de l’IMF
t [Myr]
η






FIG. II.17: Évolution du paramètre η pour diverses valeurs de l’exposant γ de l’IMF
(voir section 3.1 page 41). Malgré une grosse variation de l’exposant de 3,0 ( ) à 5,0
( ) en passant par 4,0 ( ), l’influence sur la ségrégation est minime car cette partie de
l’IMF n’influence que marginalement la valeur de la masse moyenne 〈m〉 qui est le terme
dominant le temps de ségrégation.
6.4 IMF : IMPACT SUR 〈m〉
La distribution des étoiles selon leurs masses semblent être quasi-universelle (voir
section 3.1 page 41), c’est-à-dire que l’on retrouve dans différents systèmes stellaires
(amas, galaxies) des indications tendant à prouver que le mécanisme de formation des
étoiles est à peu près le même partout. Pourtant, quelques observations ne veulent pas
rentrer dans le moule (Smith & Gallagher 2001), même s’il n’est pas aisé de séparer une
possible influence dynamique de celle qu’aurait une modification de l’IMF. C’est pour-
quoi, nous avons étudié l’influence de l’IMF via sa détermination de la masse moyenne
〈m〉 de l’amas, fondamentale pour le temps de ségrégation.
Le paramètre β de l’IMF étant bien contraint, nous avons ciblé nos simulations en
faisant varier α et γ. La variation de γ, n’ayant pour objet que les étoiles massives conte-
nant seulement Z +∞
10 M¯
m f (m) dmZ +∞
0,1 M¯
m f (m) dm
≈ 7,5% (II.40)
de la masse totale pour γ = 3,0, sa variation (±1) n’a quasiment aucune influence sur
la masse moyenne et par là sur le phénomène de ségrégation comme l’ont confirmé les
simulations (voir figure II.17).
 Voir équation II.26 page 41.

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Influence de l’exposant α de l’IMF
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η





FIG. II.18: Évolution du paramètre η pour diverses valeurs de l’exposant α de l’IMF
(voir section 3.1 page 41). Les étoiles de faibles masses sont si nombreuses qu’une varia-
tion de ce nombre a une influence directe sur le régime de ségrégation. Pour α= 0,3 ( ),
la masse moyenne remonte à 〈m〉 = 1,3 M¯, bien au-dessus de la valeur 〈m〉 = 0,43 M¯
donnée par une IMF de type Salpeter où α = 2,3 ( ). La valeur standard dans nos simu-
lations pour une IMF de Kroupa 〈m〉 = 0,85 M¯ pour α = 1,3 ( ) vient se placer entre
les deux.
Néanmoins, si la dynamique est inchangée, l’influence sur les observations est plus
importante lorsque l’on ne fait plus l’approximation du groupe prédominant puisque le
pourcentage de lumière émise par ces étoiles varie grandement. En effet,Z +∞
10 M¯
Λ(m) f (m) dmZ +∞
0,1 M¯
Λ(m) f (m) dm
≈

90,6% si γ = 3,0
76,9% si γ = 4,0
61,6% si γ = 5,0
(II.41)
à l’instant initial et en échantillonnant jusqu’à 100 M¯. Cette influence sera traitée plus en
détail lors de l’exploration paramétrique faite à l’aide de nbody6 en section 8.2 page 90.
Inversement, la variation du paramètre α n’influe que peu sur la luminosité relative
de chaque groupe (les étoiles de faible masse que l’on ajoute ou enlève n’étant que très
faiblement lumineuses), mais provoque d’importants changements de masse moyenne,
depuis 0,43 M¯ pour α= 2,3 et jusqu’à 1,3 M¯ pour α= 0,3. La figure II.18 rassemble les
résultats pour les trois valeurs de α choisies pour encadrer la valeur observée. Là encore,
un examen des pentes montre la dépendance de tsm en
√〈m〉 (figure II.19 page suivante).
 Pour réaliser ces calculs, on peut se servir en première approximation de l’ajustement
logΛ(m) = 0,157 log4m− 0,72 log3m+ 0,31 log2m+ 4,1 logm− 0,09 obtenu à partir des routines d’évo-
lution stellaire d’un échantillon pris à t = 0 entre m = 0.1 M¯ et m = 100 M¯.

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FIG. II.19: Dépendance de la pente à l’origine (ajustement linéaire effectué sur les deux
premiers millions d’années) des courbes η(t), proportionnelle à l’inverse du temps de sé-
grégation tsm en fonction de la masse moyenne 〈m〉 des particules dans la simulation (: ).
Un ajustement par une loi de puissance donne une dépendance en 〈m〉−0,58 ( ) relative-
ment proche de la proportionnalité en 〈m〉−0,5 attendue ( ).
7 Influence sur la formation des binaires
Même si nous n’incluons pas de binaires dans nos calculs, on peut s’interroger sur l’in-
fluence que peut avoir la ségrégation demasse sur la formation des binaires. Pour ce faire,
nous avons réalisé un run contenant seulement trois composantes dynamiques demasses
respectives 10 M¯, 1 M¯ et 0,1 M¯, dans un premier temps sans inclure d’évolution stel-
laire. Pour étudier l’influence sur la probabilité de formation de binaires (6 couples pos-
sibles), nous regardons le nombre d’étoiles de chaque type au centre et pondérons la
probabilité de former un couple mi–m j par les nombres Ni–N j d’étoiles correspondantes.
Au cours du temps, le nombre d’étoiles massives présentes dans le centre de l’amas aug-
mente, permettant une augmentation de la probabilité de formation de binaires avec ces
masses. Pour quantifier ce phénomène, nous avons compté le nombre d’étoiles de chaque
type à l’intérieur du rayon contenant les premières 10 étoiles à 10 M¯. On définit alors la
probabilité de formation d’une binaire de rapport de masse donné en cas de formation





où Cpn représente la combinaison de p éléments parmi n et Ntot le nombre total d’étoiles
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FIG. II.20: Probabilité de formation d’un couple donné dans une binaire au centre de
l’amas en cas de formation de binaire à ce moment par simple appariement statistique en fonc-
tion du nombre d’étoiles présentes. Dans une simulation à 3 composantes, il y a 6 couples
possibles : 0,1–0,1 ( ), 0,1–1 ( ), 0,1–10 ( ), 1–1 ( ), 1–10 ( ) et 10–10 ( ). La quantité
d’étoiles à 0,1 M¯ domine entièrement les probabilités excepté lorsqu’il y a effondrement
du cœur de la composante à 10 M¯ qui domine alors les estimations (car c’est elle qui dé-
termine le rayon de calcul) en favorisant dans un premier temps les couples 0,1–10 puis
les couples 10–10.
























FIG. II.21: Probabilité de formation d’un couple donné dans une binaire au centre de
l’amas en cas de formation de binaire à ce moment par appariement statistique pondéré en
masse en fonction du nombre d’étoiles présentes. Dans une simulation à 3 composantes,
il y a 6 couples possibles : 0,1–0,1 ( ), 0,1–1 ( ), 0,1–10 ( ), 1–1 ( ), 1–10 ( ) et
10–10 ( ). Cette fois-ci, même si les couples 0,1–0,1 dominent encore, la pondération
en masse augmente les chances de formation de binaires 0,1–10 qui sont même prédo-
minantes vers 27 Myr, âge où disparaissent normalement les étoiles à 10 M¯ lorsque
l’évolution stellaire est prise en compte.

7 Influence sur la formation des binaires
Les résultats sont présentés en figure II.20 page ci-contre. On remarque que le couple
dominant reste 0,1 M¯–0,1 M¯ du fait de leur écrasante majorité numérique jusqu’à ce
que les étoiles de 10 M¯ forment un sous-système indépendant et connaissent un effon-
drement du cœur (voir la section 4 page 188 de l’annexe A), très tard dans le dévelop-
pement de l’amas et notamment plus tard que l’âge théorique des étoiles de 10 M¯ de
l’ordre de 30 Myr.
Néanmoins cette approche purement statistique oublie une partie de la physique de
formation des binaires. En effet, les binaires se forment (Spitzer 1987, §6.3) soit par in-
teraction à trois corps (3c), soit par capture par effet de marée (cm). En supposant une
vitesse quadratique moyenne identique et constante, la probabilité d’une interaction à
trois corps que l’on prend ici identiques pour simplifier est proportionnelle au produit
des densités numériques en chaque type d’étoiles (n3). De surcroît, plus les étoiles sont
massives, plus la capture est aisée, ce qui fait que l’on doit non pas considérer les densités
numériques, mais les densités massiques (n3m3). Finalement, la formation de la binaire







Dans le cas d’une capture par effet de marée, la probabilité est proportionnelle à la
densité numérique des deux étoiles (n2) et dépend de la masse d’une manière plus com-
plexe. Qualitativement, la seule chose que l’on puisse dire est que plus les étoiles sont






où µ dépend du modèle stellaire choisi pour l’interaction de marée. C’est un facteur
que l’on peut relier à l’efficacité avec laquelle les modes d’oscillation radiaux de l’étoile
peuvent dissiper l’énergie à partir du champ de marée et vaut de l’ordre de 0,2.
Dans les deux cas, la densité numérique n est multipliée par la masse m de l’étoile
considérée à une puissance variant de 0,5 à 1,6 augmentant la probabilité de formation
de binaire à haute masse. De ce fait on va choisir d’utiliser un exposant valant 1 et calculer
les probabilités de formation de binaire de couple (i, j) par
P(mi–m j) =
C1miNi ×C1m jN j
C2Mtot
(II.46)





avec Mtot la masse totale dans notre région d’étude. Avec cette prescription, l’évolution
du système est plus marquée comme on peut le voir en figure II.21 page ci-contre. À me-
sure que les étoiles massives à 10 M¯ migrent vers le centre, la probabilité de former des
binaires mixtes 0,1 M¯–10 M¯ augmente jusqu’à devenir prédominante, pour finalement
céder sa place aux binaires 10 M¯–10M¯ lors de l’évolution vers l’effondrement de cœur.
On peut remarquer qu’aumoment de la disparition des étoiles à 10M¯ par évolution stel-
laire vers 27 Myr, 40% des binaires produites dans le centre de l’amas à ce moment seront
mixtes 0,1 M¯–10 M¯.
Bien sûr, un tel traitement statistique ne peut se substituer à de vraies déterminations
de section efficaces de collisions (voir McMillan & Hut 1996, et références incluses) et ne
sert qu’à ouvrir la voie à de telles expériences.

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8 Fonction de masse et couleurs
Du fait de la centralisation des étoiles massives, on peut s’attendre à une variation de
la fonction de masse en fonction de la distance au centre où elle est échantillonnée. Une
fois quantifiée, cette variation peut être transformée en gradient de couleur apparent sur
l’échelle de l’amas.
8.1 VARIATIONS DE LA FONCTION DE MASSE
On va donc essayer de récupérer la fonction de masse de l’amas en divers points de
celui-ci à travers la donnée des exposants α, β et γ. Plus particulièrement, on a choisi de
regarder la distribution dans le spectre de masse à l’intérieur et à l’extérieur du rayon de
mimasse de la composante la plus brillante au moment de la mesure. Ce choix est bien
évidemment arbitraire, mais dans un amas où tous les rayons caractéristiques varient
rapidement et ne nous donnent donc pas de référence fixe dans le temps, il a le mérite
de se relier facilement à une quantité observable. On a donc calculé la fonction de masse
dans la surface (projetée) interne à ce rayon et dans la surface externe. Il suffit de compter
le nombre d’étoiles de chaque composante dynamique présentes de chaque côté pour
reproduire les deux fonctions de masse. La difficulté principale du procédé provient de
l’échantillonnage non uniforme (voir section 3.3 page 44) opéré en début de simulation
qu’il faut déconvoluer pour retrouver une fonction de masse qui puisse reproduire la
distribution observée. Malgré cet échantillonnage non uniforme, l’algorithme choisi se
comporte bien. Pour le vérifier, on l’a entraîné sur la distribution initiale calculée par
GasTel à partir de l’IMF usuelle. Les trois exposants des lois de puissance sont retrouvés
à ±0,01, seuil qui sera donc considéré comme notre erreur systématique de mesure.
La figure II.22 page ci-contre compare la fonction de masse initiale avec celles déri-
vées à l’intérieur et à l’extérieur du rayon choisi pour référence à trois instants diffé-
rents. Comme les changements dans la fonction de masse étaient faibles et peu visibles
avec le modèle standard (cf table II.1 page 49), nous avons choisi un modèle initialement
deux fois plus concentré (Rmm0 = 0,45 pc) mais identique en ce qui concerne le reste des
paramètres. Les trois courbes sont identiques à t = 0 Myr avec des pentes données par
les paramètres standards de l’IMF de Kroupa. À mesure que le temps augmente, le pa-
ramètre α reste quasiment inchangé dans les régions extérieures (variant de 1,30 à 1,33)
mais décroît de manière perceptible dans les régions internes avec une baisse de 0,25
après 75 Myr d’évolution. Le paramètre β quant à lui subit la plus forte variation de tous
avec une baisse de 1 à l’intérieur et une hausse de 0,4 à l’extérieur. Ces deux compor-
tements qui tendent à aplatir la fonction de masse dans les régions internes découlent
directement de la « fuite » relative des étoiles légères vers l’extérieur en comparaison à
l’afflux d’étoiles massives vers l’intérieur.
Pour les étoiles très massives, la situation est encore compliquée par le fait que leur
temps de vie est particulièrement réduit, et en particulier inférieur aux temps présentés
sur la figure II.22. Le point d’intersection des trois courbes correspond, à l’instant de la
mesure, à la masse (initiale) de l’étoile la plus massive encore active. Les étoiles à la droite
de ce point sont à l’état de naine blanche ou d’étoile à neutron ne produisant plus guère
de lumière contribuant au profil lumineux de l’amas. On n’a donc pas cherché à rétablir
la fonction de masse pour ces valeurs.
 Dans notre approximation de groupe prédominant, ce rayon est sensé s’identifier au rayon de milumière,
ce qui le relie à une quantité observable.
 évoluant dans le temps.

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FIG. II.22: Évolution de la fonction de masse pour une simulation GasTel différant du
modèle de référence par son rayon initial de Rmm0 = 0,45 pc. On y représente l’IMF ( )
et les fonctions de masse à l’intérieur ( ) et à l’extérieur ( ) du rayon de milumière
qui se confond ici avec le rayon de mimasse de la composante la plus massive encore
existante là où se coupent les courbes. Les courbes ne sont pas identiques à l’IMF après
le point d’intersection mais ne sont tout simplement plus définies, toutes les étoiles de
masse supérieure ayant disparu par évolution stellaire.

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Ces tendances d’évolution de la fonction de masse avec le rayon de l’amas sont si-
milaires à celles mesurées dans les jeunes amas du Grand Nuage de Magellan tel que
NGC  (Hunter et al. 1997, de Grijs et al. 2002a, Gouliermis et al. 2004). Cet amas a un
âge de l’ordre de 30 Myr, entre les temps des figures II.22a et II.22b ainsi qu’un temps
de relaxation calculé d’environ 250 Myr en supposant un rayon de mimasse de 2,6 pc
et une masse de 30 000 M¯ (de Grijs et al. 2002b) avec 〈m〉 = 0,85 M¯, plus long que
celui de notre simulation. Notons néanmoins que le temps de relaxation de notre mo-
dèle à Rmm0 = 0,45 pc est d’après la figure II.27 page 67 du même ordre qu’un modèle à
10 000 étoiles réparties dans un rayon de mimasse de l’ordre de 1,5 pc, ce qui peut corres-
pondre aux conditions régnant dans les parties centrales de NGC . Sur la figure 9 de
Gouliermis et al. (2004), on voit que les exposants des lois de puissance dérivées pour les
parties internes (moins de 0,3′) sont similaires à ceux de notre simulation. Cela maintient
l’idée qu’une certaine ségrégation dynamique puisse être à l’origine des déviations ob-
servées au centre de cet amas, alors qu’il est nécessaire de faire appel à une ségrégation
primordiale pour les parties externes, conclusion déjà avancée par de Grijs et al. (2002a).
8.2 ÉVOLUTION EN COULEURS
Nous avons élaboré en section 5 page 21 un ensemble d’outils qui vont nous per-
mettre de suivre l’évolution en couleurs de nos amas. À partir de ces procédures basées
sur les routines d’évolution de Hurley et al. (2000) et la bibliothèque spectrale, nous avons
écrit un programme qui prend en entrée une fonction de masse et donne en sortie l’évolu-
tion des différentes couleurs au cours du temps. Ce traitement n’est pas tout à fait trivial
puisqu’il nécessite une attention particulière concernant les phases d’évolution les plus
lumineuses qui peuvent totalement dominer la couleur du système pour peu qu’on ne
l’ait pas suffisamment échantillonné aux hautes masses. La figure II.23 page ci-contre
présente une comparaison de nos résultats avec ceux de Charlot & Bruzual (1991) pour
une IMF de Salpeter entre 0,1 M¯ et 100 M¯ pour un temps de Hubble en V−K. Le com-
portement global est correctement retrouvé avec le rougissement aux alentours de 4 Myr
lorsque les étoiles les plus massives se transforment en géantes rouges, suivi d’une baisse
puis d’une augmentation progressive au cours du temps.
La figure II.24 page 64 illustre l’intérêt d’un échantillonnage adaptatif en masse à
l’aide du fichier de phase défini en section 4.5.2 page 20. Si l’on ne prend garde à l’échan-
tillonnage en masse et que l’échantillonnage temporel, lui, est suffisant, on obtient des
pics de rougissement lorsque les plus grandes masses échantillonnées se transforment
tour à tour en super-géantes rouges. Ces pics se réduisent pour un échantillonnage plus
fin mais ne disparaissent totalement que lors d’un échantillonnage adaptatif basé sur le
fichier de phase décrivant à un instant donné les masses comprises dans chaque phase
évolutive. On sélectionne toujours un même nombre de masse dans chaque intervalle.
Remarquons que ce traitement à échantillonnage adaptatif, s’il est parfaitement jus-
tifié pour Charlot & Bruzual (1991) qui traitent de l’évolution en couleurs de galaxies
entières, peut être mis en défaut lors de l’application à des amas peu fournis. On peut
alors observer de grosses fluctuations dans la couleur globale de l’amas, comme on le
verra en section 9.2 page 96 pour un amas contenant seulement 50 000 étoiles.
Une fois convaincus par ces tests comparatifs, on peut s’intéresser à l’évolution ty-
pique en couleurs de notre amasmodèle à IMF de Kroupa entre 0,1M¯ et 20M¯. Le résul-
tat est montré en figure II.25 page 65 pour les 60 premiers millions d’années d’évolution.
On retrouve le pic de rougissement initial, mais décalé vers 10 Myr date de disparition
des étoiles de 20 M¯ ainsi que la baisse subséquente. On assiste alors à une modifica-
tion possible du comportement vers 40 Myr selon que l’on choisit d’inclure ou non les























FIG. II.23: Comparaison de nos prédictions (graphe supérieur) de l’évolution en cou-
leur V− K d’un amas dont les masses sont distribuées de 0,1 M¯ à 100 M¯ selon une
IMF de Salpeter (1955) avec la figure 6 de Charlot & Bruzual (1991) reproduite ci-dessus
(graphe inférieur, courbe continue). Le comportement général est bien retrouvé, même si
les courbes diffèrent dans le détail. On a notamment représenté l’évolution complète ( )
ainsi que celle que l’on aurait en négligeant toutes les étoiles en phase de TPAGB ( )
dont l’importance est très certainement surévaluée dans nos codes. L’évolution réelle est
encadrée par les deux courbes.

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FIG. II.24: Suivi en couleur d’un amas contenant des étoiles de 0.1M¯ à 20M¯ distribuées
selon une IMF de Kroupa (voir section 3.1 page 41). Selon la méthode d’échantillonnage
choisie, 100 masses linéairement réparties ( ), 600 masses linéairement réparties ( )
ou échantillonnage adaptatif selon les phases évolutives en présence ( ), les résultats
diffèrent. L’échantillonnage adaptatif permet d’obtenir une évolution la plus réaliste pos-
sible tout en conservant un nombre d’étoiles calculées relativement faible.
phases TPAGB des routines d’évolution stellaire. En effet, ces phases sont encore incer-
taines (Kippenhahn &Weigert 1990, §33.3) et leur modélisation est plutôt sommaire dans
nos routines. On a remarqué que la durée de ces phases a tendance à être surestimée en
comparaison à d’autres travaux (Mouhcine & Lançon 2002, 2003), conduisant naturelle-
ment à une surestimation du rougissement qu’elles induisent sur la couleur globale de
l’amas. L’évolution correcte de la couleur de notre amas de référence se situe certaine-
ment entre les deux courbes représentées sur la figure II.25 page suivante.
8.3 GRADIENT DE COULEUR
L’application du programme de la section précédente aux fonctions de masses dé-
rivées en section 8.1 page 60 permet d’estimer le gradient de couleur entre les régions
internes et les régions externes exprimé sous la forme
∆V−K = (V−K)≤Rml − (V−K)>Rml . (II.48)
Ce gradient ∆V−K est positif lorsque la partie centrale de l’amas est plus rouge que la par-
tie extérieure. La figure II.26 page 66 en montre l’évolution pour le modèle de référence.
Dans les premiers temps, le centre de l’amas tend à être plus bleu, à mesure que les étoiles
massives (encore sur la séquence principale, donc plus bleues) y tombent. Mais à partir
dumoment où ces étoiles se transforment en géantes rouges, le centre devient rapidement
beaucoup plus rouge que les parties extérieures. La suite de l’évolution suit sensiblement
l’historique des durées passées au stade de géantes rouges des étoiles de masses de plus
en plus petites, variables selon la masse des étoiles considérées. On trouve néanmoins
que ce gradient reste au-dessus de 0,05 mag tout du long, même si l’on supprime artifi-
ciellement l’influence des étoiles TPAGB pour lesquelles les informations données par les
routines d’évolution stellaire sont plus incertaines.

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FIG. II.25: Évolution en couleur V−K du modèle de référence constitué d’étoiles échan-
tillonnées selon une IMF de Kroupa de 0,1 M¯ à 20 M¯ sur les premiers 60 Myr d’évo-
lution. De même que pour la comparaison de la figure II.23 page 63, on observe un sou-
dain rougissement du système lors de l’explosion des premières étoiles massives (ici vers
10 Myr, en accord avec le fait que mmax = 20 M¯), puis un retour modéré vers le bleu
vers 17 Myr. L’évolution subséquente est quasi-constante jusqu’à 40 Myr où apparaissent
les premières étoiles TPAGB. On compare d’ailleurs l’évolution lors de l’inclusion ( ) de
telles étoiles ou lors de leur éviction ( ), le tracé correct devant se trouver dans l’enca-
drement des deux courbes.

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FIG. II.26: Évolution au cours du temps de la différence de couleur entre les parties in-
ternes et les parties externes pour un amas différant du modèle standard par son rayon
de mimasse initial Rmm0 = 0,45 pc. Les couleurs sont dérivées à partir de l’ajustement
des fonctions de masse interne et externe au rayon de milumière pour deux cas limites :
avec ( ) ou sans phase TPAGB ( ). Dans les deux cas, le centre tend à être plus rouge
que les parties externes une fois les premières étoiles transformées en supernovæ.
9 Relation η/tr
Le comportement régulier observé dans les simulations de l’étude paramétrique
nous a fait nous interroger sur un dénominateur commun pour toutes ces conditions
initiales différentes. Après diverses tentatives de modélisation du phénomène de ségré-
gation et du possible état limite final attendu, nous nous sommes tournés vers une carac-
térisation plus globale à partir du temps de relaxation initial du système.
En supposant que l’IMF soit fixe et en mettant de côté l’influence de la masse stellaire
maximale, les différents modèles étudiés ne changent que par leur temps de relaxa-
tion. La figure II.27 page ci-contre résume les valeurs des temps de relaxation pour
chaque modèle utilisé ainsi que les paramètres Rmm0 et N correspondants (croix noires
sur la figure). Pour chaque modèle, on a calculé la valeur de η à t = 10 Myr, à peu près
au moment où les étoiles les plus massives se transforment en supernovæ et à t= 40 Myr
pour estimer la croissance quasi-linéaire subséquente. La figure II.28 page 68 représente
la variation relative de η pour ces deux âges. On se rend compte que les variations sont
bien décrites par des lois de puissance
∆ηt
η0
= At × t −atr0 . (II.49)
 Montée rapide initiale puis plus lente mais globalement constante.
 Qui n’a au final d’influence que dans les 10 premiers millions d’années.
 Les rapports avec les temps de ségrégation restant identiques.





































































































































FIG. II.27: Évolution des temps caractéristiques de traversée ttr et de relaxation tr lorsque
varient le nombre d’étoiles N et le rayon de mimasse de l’amas Rmm. On a représenté les
emplacements des modèles explorés par GasTel (sur la droite) et nbody6 (sur la gauche).


























Variation relative de η en fonction de tr0











FIG. II.28: Variation relative du facteur η en fonction du temps de relaxation initial dans
les simulations à 10 Myr (: ) et 40 Myr (6 ). On s’aperçoit qu’une loi de puissance
relie les deux quantités aux deux temps d’évolution et que cette loi de puissance ad-
met le même exposant. On a, à t = 10 Myr, ∆η/η0 = 192 t −1,36r0 ( ) et, à t = 40 Myr,
∆η/η0 = 313 t −1,36r0 ( )
t = 10 Myr t = 40 Myr
η Rhl σ 21d η Rhl σ
2
1d
At 174 −37 −22 278 −34 −16
at 1.36 1.15 1.22 1.36 1.05 1.08
TAB. II.2: Paramètre d’ajustement de η en fonction de tr0
Les valeurs dérivées pour At et at sont résumées dans la table II.2 pour les deux temps
d’échantillonnage. Il est intéressant de noter que l’exposant at ne montre qu’une légère
dépendance dans l’âge de mesure. C’est assez surprenant de prime abord, sachant que
la même dépendance en loi de puissance s’applique pour l’évolution de ∆Rml/Rml0 et
∆σldv/σldv0, mais avec un exposant bien plus variable entre les deux instants de mesure.
À l’aide de ces exposants, on peut donner une formule générale pour la variation
de η en fonction du temps connaissant le temps de relaxation initial de l’amas considéré.
En effet, les figures II.17 page 55, II.15 page 54 et II.9 page 50 suggèrent de subdiviser
l’évolution de η en deux régimes :
– un régime d’évolution rapide entre t = 0 Myr et t = 10 Myr où les étoiles les plus
massives tombent vers le centre de l’amas ;
– un régime d’évolution plus lent, après t= 10Myr où l’on observe l’échange régulier
de flambeau vers des étoiles moins massives se déplaçant plus lentement vers le
centre.




















Comparaison de la formule prédictive avec une simulation
t [Myr]
η






FIG. II.29: Comparaison de la formule prédictive ( ) avec une simulation pour laquelle
tr0 = 94 Myr (: ). L’accord est excellent.
On peut résumer tout cela dans l’expression
at = 1,36
At =
17,4 t si t ≤ 10 Myr3,67 t+ 137,3 si t > 10 Myr
(II.50)
qui détermine entièrement l’évolution de η dans le temps pour un amas de temps de
relaxation initial donné. La figure II.29 compare les prédictions analytiques avec une si-
mulation de temps de relaxation initial tr0 ≈ 94 Myr. Les différences entre valeurs mesu-
rées et valeurs prédites n’excèdent pas 10% pour des âges t < 100 Myr et des temps de
relaxation de plus de 100 Myr. Pour des temps de relaxation plus courts, l’interpolation a
tendance à sous-estimer légèrement mais systématiquement les valeurs mesurées de η.
10 Application à la fonction de masse des amas
En utilisant le procédé d’interpolation décrit à la section précédente, on peut calculer
le facteur de conversion de masse η d’un amas connaissant son âge t < 100 Myr et son
temps de relaxation initial tr0. La masse réelle de l’amas correspondant est donnée par la
formule (A.6) page 178 où l’on conserve la valeur initiale η0 ≈ 8.6 constante tout du long.
Le rapport de la masse réelle à la masse estimée vaut alors η(tr0, t)/η0 dans l’approxima-
tion où l’on néglige la perte de masse due à l’évolution stellaire. Reste donc à calculer
η(tr0, t), que l’on atteint à l’aide de la masse et du rayon de mimasse de l’amas afin d’esti-
mer tr0 à partir de l’équation (A.50) page 187. De manière à le faire pour un ensemble
d’amas, nous nous sommes donné une distribution en masse M, rayon Rmm et âge t
des amas. On tire indépendamment 104 réalisations de ces distributions par une méthode
Monte-Carlo pour simuler autant d’amas. Dans la suite, nous noterons la dispersion σ
autour de la valeur moyenne 〈·〉 de chacune de ces distributions sous la forme 〈·〉 ± σ.

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FIG. II.30: Modification de la distribution de masse des amas observée du fait de la
ségrégation de masse. En partant d’une distribution gaussienne en échelle logarith-
mique ( ), on obtient une distribution observée ( ) de dispersion plus importante et dé-
calée vers les masses plus faibles. Le premier graphe représente l’effet d’une distribution
en logM= 5,7±0,15 pour des rayons Rmm0= 0,6±0,1 pc et un âge t= 30±10Myr. Le se-
cond représente l’effet sur lamême distribution demasse pour des rayons R= 1,2±0,2 pc
et des âges t = 70± 10 Myr. On remarque que l’effet est moins important dans le second
cas, les amas étant plus dilués en moyenne et la ségrégation de masse n’ayant pas le
temps de s’opérer sur l’échelle de temps d’évolution des étoiles massives.

10 Application à la fonction de masse des amas
Les résultats sont présentés en figure II.30 page précédente pour une distribution
gaussienne en échelles logarithmiques de moyenne 〈M〉= 5.105 M¯ et deux réalisations :
a) un ensemble d’amas compacts de rayon moyen 0.6± 0,1 pc et d’âge 30± 5 Myr,
en lien direct avec les valeurs adoptées pour notre modèle de référence.
b) un ensemble d’amas plus dilués mais plus évolués de rayon moyen 1,2± 0,2 pc
et d’âge 70± 10 Myr, inspirés des données des amas dans M-F (McCrady et al.
2005).
Les distributions de temps de relaxation associées sont respectivement 90± 35 Myr et
230± 70 Myr. L’effet net de la ségrégation est un déplacement global vers les masses
plus faibles de la fonction de masse des amas telle qu’on l’observe en comparaison de
la valeur réelle. Pour comparaison, la distribution observée des amas globulaires dans la
Voie Lactée est une gaussienne en logM = 5,3± 0,5 (Fall & Zhang 2001).
La figure II.31 page suivante quant à elle représente une exploration globale dans le
plan (〈Rmm〉 , 〈M〉) en effectuant des tirages de 10 000 amas répartis comme précédem-
ment avec une dispersion en logM de 0,15 et en Rmm de 0,1. Comme on pouvait s’y
attendre au vu de l’équation (II.37), les décalages et les élargissements des distributions
sont plus flagrants à faibles rayons initiaux demimasse et à faibles nombres de particules.
En revanche, dès que la densité chute suffisamment (grands Rmm), on se retrouve avec un
décalage quasi-nul de la distribution appuyant le fait que la ségrégation de masse n’est
possible que dans des amas particulièrement denses.
ã
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FIG. II.31: Exploration dans le plan (Mréel,Rmm) de l’influence de la ségrégation de masse
sur la fonction de masse observée des amas. On a tiré pour chaque point 10 000 amas
et ajusté une gaussienne en échelle logarithmique permettant d’en déduire la masse
moyenne observée 〈Mobs〉 et la dispersion autour de cette moyenne σlogMobs . Les deux
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Chapitre III
Ségrégation de masse & nbody6
À PRÉSENT QU’UN PREMIER DÉFRICHAGE de l’espace des paramètres a eu lieu,nous allons tenter à la fois de l’élargir et de confirmer nos premières conclu-sions à l’aide d’un code d’intégration directe, reposant sur moins d’hypo-thèses simplificatrices. Le revers de la médaille est que, si GasTel pouvait sans
problème faire évoluer des amas contenant jusqu’à plusieurs millions de corps, nbody6,
quant à lui, va demander toujours plus de ressources et de mémoire lorsqu’on augmente
le nombre total de particules, limitant de facto les possibilités d’exploration paramétrique
extensive. À la fin du chapitre est présenté ce qui nous semble être le résultat principal
de cette investigation : la relation que l’on peut tirer entre le temps de relaxation ini-
tial et la valeur de η à appliquer à un âge donné. À partir du diagramme présenté en
figure III.25 page 103, on peut estimer le degré de ségrégation d’un amas à partir de
quantités purement observationnelles.
1 Jeux d’unités
En tant que code à sommation directe, nbody6 affiche une dépendance en O(N2) du
temps de CPU nécessaire pour évoluer un amas jusqu’à un même nombre de pas de
temps numériques. Mais le revers ne s’arrête pas là. Pour conserver une précision re-
lative identique entre des simulations aux conditions initiales parfois très différentes,
nbody6 procède à une mise à l’échelle dans les unités dites « unités Ncorps ». Si l’on note
par un indice « n » les valeurs dans ce système d’unité, alors Gn = 1, Mn = 1 et l’éner-
gie totale vaut En = −0,25. Si la taille en parsec que représente une unité de distance est
donnée, alors l’unité de temps est imposée. Pour la déterminer, on va utiliser le calcul
dimensionnel qui stipule qu’une quantité adimensionnée a la même valeur quel que soit











 Bien qu’avec l’implémentation du schéma de plus proche voisin (Ahmad & Cohen 1973), cette dépen-
dance chute à O(N1,75) (Makino & Aarseth 1992).
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Ainsi, une unité de temps numérique représente d’autant moins de temps physique que
la masse M (et donc le nombre de particules N présentes dans la simulation) est grande.
Au final, pour un même temps physique d’arrivée, en conservant constante l’extension
spatiale de l’amas, le temps de calcul varie en O(N2,5), utilisant encore plus de temps si
l’on veut explorer des régimes à N plus grands.
2 Mode parallèle et fermes de calcul
Deux alternatives existent pour parer à ce dernier inconvénient. Soit utiliser des unités
de calculs dédiées à la somme des forces en 1/r2 tel les GRAPE (Makino 1991), soit utiliser
une version parallélisée de nbody6 qui puisse tourner sur de multiples processeurs en
même temps.
C’est cette dernière solution qui a été favorisée en utilisant la version dite nbody6++
de nbody6 (Spurzem et al. 2003) librement téléchargeable sur internet. L’accès à des
fermes de calculs parallèles s’est fait sur deux sites principaux :
– à l’EPCC lors d’une visite de 10 semaines à Edimbourg dans le cadre du pro-
gramme HPC-Europa. L’EPCC dispose d’une ferme de calcul de 52 processeurs
Ultrasparc III à 900 MHz disposant chacun d’un Gigaoctet de mémoire.
– sur place au centre de calculs parallèles d’Illkirch-Graffenstaden. Il dispose de
30 biprocesseurs Itanium à 1,3 GHz, 12 biprocesseurs Opteron à 2,4 GHz et 17 Ath-
lon 64 Dual Core à 2,4 GHz. Pour cette thèse, nous avons principalement utilisé les
ressources Itanium et Opteron accessibles via le centre de calcul.
La parallélisation d’un code se fait avec un certain coût. Outre le travail de program-
mation, l’usage de plusieurs processeurs différents pour effectuer un même travail néces-
site une certaine organisation. Pour travailler de concert les processeurs doivent passer
un certain temps à communiquer leurs résultats les uns aux autres. On se rend aisément
compte que plus on ajoute de processeurs, plus on diminue la charge de travail par pro-
cesseur, mais plus on augmente le volume des données qu’il est nécessaire de partager
sur le réseau. En pratique, il existe un nombre optimal de particules à distribuer par
processeur pour avoir un intérêt à la parallélisation sans perdre trop de temps en com-
munications. Des études précédentes ont montré que pour notre cas, une moyenne de
5 000 corps par processeur était un bon compromis, c’est pourquoi nos simulations à
10 000 corps tournent sur 2 processeurs et celle à 20 000 corps tournent sur 4 processeurs.
Exception faite à cette règle, les simulations à 50 000 corps ont été effectuées sur 8 proces-
seurs au lieu des 10 prévus par notre règle simple. La raison en est que le cluster Opteron
est constitué (en pratique) de 24 = 3× 8 processeurs et la gestion des queues d’accès est
optimisée pour favoriser les tâches à 8 processeurs, d’où la limitation, qui, si elle aug-









Nbody6 et nbody6++ disposent de quantités d’options permettant de modéliser des
amas avec plus ou moins de réalisme selon que l’on veut ou non inclure un spectre de
masse, étudier l’influence de l’évolution stellaire, des effets de marées, etc. La plupart de
nos simulations ont été effectuées avec 10 000 étoiles pour une masse totale d’environ
7 500 M¯ et un rayon de viriel initial de 1 pc. L’évolution stellaire est activée, mais aucun
champ de marée n’est appliqué. Le temps de relaxation d’un tel système, évalué à partir
de l’équation (A.50), vaut
tr ≈ 20 Myr. (III.3)
Il est bien plus court que les temps de relaxation rencontrés lors de l’exploration paramé-
trique avec GasTel, ce qui va nous permettre de défricher un autre espace des paramètres
et vérifier les diverses dépendances découvertes dans le chapitre précédent.
Une simulation de même extension mais avec 50 000 étoiles permettra à la fois d’amé-
liorer la statistique et déplacer le temps de relaxation initial vers 35 Myr.
4 Choix des conditions initiales
Les conditions initiales de nos amas ont été générées par la commande mkplummer
du package NEMO décrit au chapitre IV selon un spectre de masse du type Kroupa
comme modélisé en section 3.1 page 41 démarrant à 0,1 M¯ et pouvant monter jusqu’à
100 M¯. La commande mkplummer crée par défaut un modèle de Plummer à l’équilibre
tel que sa masse totale vaille M = 1 et son énergie E = −0,25 dans un système où G = 1.
Le rayon de viriel de la distribution vaut alors rg = 1. Le système est renormalisé avant
d’être donné à nbody6++ pour que les masses soient exprimées en masses solaires, les





Nbody6++ utilise les routines d’évolutions stellaires de Hurley et al. (2000) en interne
pour déterminer l’influence de la perte de masse par vents et explosions stellaires sur
l’évolution des amas. Il est aussi capable de fournir directement les informations né-
cessaires au tracé du diagramme Hertzsprung-Russel à intervalles de temps réguliers.
Néanmoins, comme nous allons nous intéresser à l’effet de la luminosité sur l’observation
présumée des amas simulés, il est nécessaire de connaître pour chaque snapshot les infor-
mations lumineuses en conjonction avec la position et la vitesse des particules. On utilise
donc les scripts développés à partir des routines d’évolution stellaire et de la bibliothèque
spectrale pour déterminer pour chaque snapshot les flux totaux et dans chaque bande B,
V, I et K de chaque étoile, le tout étant consigné dans un fichier de format NEMO où les
masses auront été remplacées par les flux respectifs. De cette manière, on peut utiliser
l’ensemble des programmes fournis par NEMO pour étudier d’autres propriétés poten-
tiellement intéressantes de nos amas.

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6 Détermination du rayon
Nous en venons à présent à la difficulté principale d’utilisation d’un code à Ncorps tel
nbody6++ plutôt que du modèle gazeux à la base de GasTel : la détermination effective
du rayon de milumière.
Prenons un exemple restreint pour illustrer le problème rencontré. Supposons un sys-
tème de 11 corps au total, 10 ayant une masse de 1 et 1 de 10. Le corps massif contient à
lui seul 50% de la masse totale du système et la détermination du rayon de mimasse est
en fait complètement dominée par l’orbite du corps dominant. Certes, dans ce cas, il y a
fort à parier que le corps massif restera quasi-immobile au centre du système mais que
se passe-t-il si l’on suppose que les 11 corps ont la même masse mais que l’un d’entre-
eux a une luminosité 10 fois plus forte que chacun des autres ? À ce moment, son orbite
est quelconque dans le système, non différente d’une orbite d’un autre corps, mais sa
contribution au rayon de milumière est prépondérante si l’on suppose toujours connue
la position du centre de masse. Un autre problème se pose lorsqu’on réalise que l’estima-
tion de la position du centre de masse est faite à partir de la lumière émise. Dans notre
cas, on aurait l’impression que l’amas est centré sur l’étoile la plus brillante et admet un
halo diffus sphérique mais excentré. En bref, le rayon de milumière de l’amas n’est pas
aisé à caractériser et plusieurs voies ont été explorées avant de trouver une caractérisation
solide.
6.1 PROFIL DE BRILLANCE DE SURFACE
La première idée explorée pour trouver une détermination correcte du rayon de mi-
lumière a été de se tourner vers le calcul du profil de brillance de surface à chaque pas
de temps. Ce choix était guidé par un souci de s’approcher au plus près des méthodes
observationnelles tout en utilisant les informations supplémentaires apportées par la réa-
lisation Ncorps. Le principe est relativement simple : le système est découpé en plusieurs
anneaux concentriques centrés sur l’origine du repère, eux-mêmes découpés en quartiers
pour améliorer les statistiques. Les anneaux sont espacés par intervalles logarithmiques
égaux (dlnR≈ 0,5 pour les figures présentées). On somme pour chaque anneau le nombre
d’étoiles pondéré soit par leur masse (pour avoir le profil de masse) soit par leur lumino-
sité (pour avoir leur profil de lumière). La figure III.1 page suivantemontre un tel profil de
masse pour une réalisation à 10 000 étoiles réparties selon une distribution de Plummer.
On retrouve bien le profil attendu et on peut en dériver la valeur du rayon de mimasse
projeté avec une précision suffisante (≈ 0,02).
Néanmoins, le même travail effectué cette fois-ci en pondérant l’influence des étoiles
par leur luminosité mène à un profil différent et bien plus bruité (voir figure III.2 page
ci-contre). Cela vient du fait que les 25 étoiles les plus brillantes représentent 50% de la
luminosité totale de l’amas. Ainsi si, dans les conditions initiales, une étoile massive se
retrouve vers l’extérieur de l’amas, elle va influer grandement sur la brillance de surface
de l’anneau correspondant et introduire le pic que l’on voit dans le profil lumineux.
Une solution à ce problème est de découper chaque anneau en plusieurs quartiers
(4 ou 8 typiquement) et de prendre la valeur médiane de brillance de surface sur ces
quartiers. De cette manière, on s’affranchit de l’influence ponctuelle d’une étoile très
brillante. Malheureusement le bruit statistique provenant des grandes variations de lu-
minosité d’étoile à étoile est encore trop important pour que l’on puisse en déduire une
estimation correcte du rayon de milumière.
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Profil de « brillance » de surface pondéré en masse

























FIG. III.1: Profil de « brillance » de surface pondéré en masse en utilisant à la fois la
valeur moyenne sur 8 secteurs angulaires (: ) et la valeur médiane (6 ). L’ajustement
7 000× (1+ (R/0,55)2 )−1,9 sur l’un des deux jeux de données est aussi représenté ( ).























Profil de brillance de surface pondéré en luminosité



























FIG. III.2: Profil de brillance de surface pondéré en lumière utilisant pour l’un la valeur
moyenne sur les 8 secteurs angulaires (: ), pour l’autre la valeur médiane (6 ) ainsi
que les ajustements de profils associés en 868 000× (1+ (R/0,46)2 )−1,6 pour l’un ( )
et 370 000× (1+ (R/1,1)2 )−3,2 pour l’autre ( ). Les deux ajustements permettent néan-
moins de dériver une même valeur du rayon de milumière Rml ≈ 0,67 dans ce cas.
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6.2 XVISTA
Quitte à se pencher du côté des observateurs, autant basculer complètement avec des
outils d’observateurs. Dans cette optique, j’ai recherché un package utilisé par des obser-
vateurs qui soit suffisamment simple d’installation et d’utilisation pour pouvoir essayer
de réduire mes données numériques. Après quelques recherches, mon choix s’est porté
sur le package XVISTA inspiré du package Vista (Stover 1988). L’usage de la routine
NEMO snapgrid permet de convertir les snapshots produits par nbody6++ en image
CCD où chaque pixel a pour valeur la masse ou la lumière intégrée le long de sa ligne de
visée. Ce faisant, on peut observer l’aspect qu’aurait l’amas s’il était observé à diverses
résolutions (voir figure III.3 page suivante). La routine SECTOR permet de déterminer le
profil radial tel qu’il serait dérivé d’un vrai fichier FITS. Mais là encore, la présence de
quelques étoiles très brillantes influence grandement les résultats obtenus. La preuve en
est que si l’on prend une distribution identique mais que l’on calcule les luminosités à
divers âge, le barycentre des points lumineux peut se déplacer assez fortement suivant
les étoiles prédominantes à l’âge considéré (voir figure III.5 page 83). Ainsi, même si l’on
arrive à dériver avec plus de précision la forme du profil de lumière, on est amené à se
poser la question de sa pertinence physique, notamment pour permettre de comparer le
tout aux théories développées.
Remarquons toutefois qu’un tel procédé fonctionne dès que le nombre de particules
en présence est assez important. Déjà pour un nombre d’étoiles N= 100 000 (figure III.6),
la statistique est suffisante pour obtenir un profil de brillance de surface correct. Mal-
heureusement, nos simulations n’auront jamais suffisamment de particules pour que le
procédé puisse être efficacement appliqué et donner des résultats cohérents.
6.3 PONDÉRATION SIMPLE
La voie purement observationnelle a donc été écartée et nous somme revenus vers une
définition plus simple et directe du rayon de milumière, à savoir la distance au centre de
l’étoile dont la luminosité fait dépasser la balance des lumières sommées, c’est-à-dire
Rml =







Les distances sont prises projetées en référence à la position du centre de masse de
l’amas. On peut voir en figure III.7 la comparaison entre la valeur dérivée pour le rayon
de milumière (en prenant la luminosité comme pondération) et celle pour le rayon de
mimasse (en prenant la masse des étoiles comme pondération). Malgré quelques fluctua-
tions statistiques, les résultats sont sensiblement (pour le rayon de milumière) meilleurs
que ceux dérivés par les méthodes précédentes.
6.4 STATISTIQUES
Néanmoins, pour réduire encore ces fluctuations statistiques, il a été décidé de faire
évoluer 4 réalisations différentes pour un même jeu de paramètre et de procéder à une
moyenne globale des quantités sur les quatre réalisations. La figure III.8 page 85 présente
la variation du paramètre η avant et après prise de la moyenne sur 4 réalisations du
modèle de référence. Sauf pour les simulations à 50 000 étoiles, c’est ce dernier procédé
{pondération simple + statistique sur 4 réalisations} qui sera appliqué.
 Téléchargeable à l’adresse http://ganymede.nmsu.edu/holtz/xvista/

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FIG. III.3: Observation d’un même amas à diverses résolutions (16× 16, 32× 32, 64× 64
et 128× 128 pixels) dans XVISTA

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FIG. III.4: Comparaison d’images d’amas projetés pondérés en masse (à gauche) ou en
luminosité (à droite) pour des amas contenant respectivement 10 000 étoiles (en haut)
et 100 000 étoiles (en bas). On se rend compte que les amas sont bien plus clairsemés
lorsqu’on ne se fie qu’à la luminosité, le nombre d’étoiles de faibles masses ne suffisant
pas à contrecarrer leur faible luminosité.

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FIG. III.5: Évolution du centre lumineux (centre des cercles) pour une même réalisation
(statique) de 10 000 étoiles prise à différents instants d’évolution stellaire, en tournant
dans le sens horaire à partir du coin supérieur gauche : 0 Myr, 10 Myr, 50 Myr et 500 Myr.
L’extension totale d’un cadre représente 4 pc pour un rayon de mimasse initial de 0,6 pc.
Les fluctuations par rapport au centre de masse réel, indiqué par une croix peuvent at-
teindre 0,4 pc dans les premiers 50 Myr.
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FIG. III.6: Évolution du centre lumineux (centre des cercles) pour une même réalisation
(statique) de 100 000 étoiles prise à différents instants d’évolution stellaire, en tournant
dans le sens horaire à partir du coin supérieur gauche : 0 Myr, 10 Myr, 50 Myr et 100 Myr.
Contrairement au cas à 10 000 corps, la position du centre de luminosité ne varie que
faiblement.
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FIG. III.7: Évolution des rayons projetés de mimasse Rmm ( ) et de milumière Rml ( )
d’une réalisation de la configuration standard par nbody6++. Malgré quelques fluctua-
tions statistiques dues au faible nombre de particules, les variations temporelles du rayon
de milumière sont clairement visibles et les courbes moins bruitées que pour une dériva-
tion par ajustement de profil de brillance de surface ou via XVISTA. On peut voir sur
le schéma l’augmentation progressive du rayon de mimasse à partir de 10 Myr lorsque
commencent les pertes de masses dues à l’évolution stellaire et l’explosion des premières
supernovæ.
Moyennage sur quatre réalisations
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FIG. III.8: Calcul du paramètre η à partir d’un moyennage sur quatre réalisations à
10 000 corps pour des paramètres initiaux identiques. On observe que la courbe moyen-
née ( ) est moins bruitée que les courbes simples ( , , et )
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7 Détermination de la dispersion de vitesse
Ayant choisi le mode de sélection du rayon de milumière, celui de la dispersion de
vitesse sur la ligne de visée coule de source. On sélectionne la vitesse vz selon l’axe per-









avec wi = mi pour la dispersion σ1dm s’appuyant sur les masses et wi = Λi pour son
homologue lumineux σldv.
Notons enfin que la mesure effective de la dispersion de vitesse s’effectue observa-
tionnellement sur les parties les plus lumineuses de l’amas, c’est-à-dire en règle générale
sur les étoiles présentes à l’intérieur du rayon demilumière. Or ces étoiles ont des vitesses
nécessairement plus importantes puisqu’elles traversent des zones plus enfoncées dans
le potentiel gravitationnel global. Par conséquent, l’estimation de la dispersion de vitesse











Cette valeur légèrement plus grande explique pourquoi les courbes décrivant la variation
de η partent toutes des environs de 8,6 (de même que pour GasTel) contre une valeur
attendue théorique de 10.
8 Étude paramétrique
Nous sommes à présent armés pour étudier l’influence des différents paramètres déjà
explorés dans la partie consacrée à GasTel. Il faut néanmoins prendre conscience que le
volume des données manipulées n’est pas du tout le même. Les sorties de GasTel se ré-
sumaient à chaque pas de temps à deux distributions (densité et dispersion) de valeurs
définies sur 200 points de grille pour chacune des 35 composantes, c’est-à-dire 14 000
nombres par pas de temps. Pour nbody6++, on exporte pour chacune des 10 000 étoiles
diverses informations dont notamment la masse et les 6 coordonnées de l’espace des
phases, c’est-à-dire déjà 70 000 valeurs. En fait, nbody6++ fournit 17 valeurs par étoile
plus un certain nombre d’informations annexes à chaque pas de temps, ce qui fait qu’une
simulation typique « pèse » environ 500 Mo, chiffre à multiplier par le nombre de réalisa-
tions, sans compter que le programme de post-traitement qui associe à chaque étoile sa
luminosité dans les 6 bandes multiplie par (au moins) 12 cette valeur totale. En tout et
pour tout, l’ensemble des simulations effectuées avec nbody6++ durant cette thèse rem-
plissent complètement un disque dur de 500 Go acheté pour l’occasion. L’ensemble de la

















FIG. III.9: Chaîne de traitement appliquée aux simulations de nbody6++. Après décou-
page du fichier initial en snapshots à chaque instant, chaque snapshot est transformé pour
remplacer les masses par les flux lumineux dans les différentes bandes B, V, I, K ainsi que
le flux total. On peut alors calculer les diverses quantités intéressantes tels que les rayons
de milumière projetés ou les dispersions de vitesse selon la ligne de visée. Les fichiers in-
termédiaires sont conservés pour pouvoir les utiliser dans les différents environnements
(NEMO, XVISTA, etc.) si le besoin s’en fait sentir.

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FIG. III.10: Évolution du paramètre η en fonction du nombre N d’étoiles contenues
dans les simulations conduites avec nbody6++, respectivement 5 000 ( ), 10 000 ( ),
20 000 ( ) et 50 000 ( ). Conformément aux attentes déduites de GasTel, le temps de
ségrégation augmente avec le nombre de particules incluses. On peut aussi comparer
avec les prédictions théoriques dérivées de la section 9 page 66 pour les temps de relaxa-
tion initiaux associés tr0 de 14,4 Myr ( ), 18,7 Myr ( ), 24,4 Myr ( ) et 35,2 Myr ( ).
On remarque que la simulation à plus bas temps de relaxation (mais plus grand temps de
traversée, 0,5 Myr contre 0,16 Myr pour la simulation à 50 000 étoiles), prend un temps
plus important pour s’ajuster à la valeur de η prédite par extrapolation des résultats de
GasTel. Elle arrive néanmoins au final à la valeur attendu pour t = 10 Myr.
8.1 NOMBRE N DE PARTICULES
La figure III.10 résume nos investigations concernant la variation de η en fonction
du nombre N de particules. Contrairement à GasTel où nombre de particules et masses
maximales présentes étaient complètement décorrélées, diminuer le nombre de parti-
cules présentes dans la simulation peut tendre à diminuer la masse de l’étoile la plus
massive incluse dans la simulation. En effet, la figure III.11 page ci-contre présente la
masse maximale que l’on peut trouver dans un amas en fonction du nombre N de par-
ticules présentes dérivée du calcul de l’intégrale (II.29). Les simulations à 10 000, 20 000
et 50 000 particules ont tous une masse maximale atteinte de presque 20 M¯, mais le run
à 5 000 étoiles ne peut atteindre ce quota et se retrouve avec une masse maximale de
seulement 15 M¯. C’est pourquoi sa ségrégation apparente est aussi rapide que celle de





Malgré le bruit bien plus important que dans les courbes données par GasTel, la dé-
pendance en
√
N est encore visible comme montré sur la figure III.12 page suivante. On
a aussi rajouté sur la figure III.10 les estimations de η connaissant les temps de relaxation
initiaux décrites dans la section 9 page 66. Les prédictions analytiques reproduisent bien






















FIG. III.11: Masse maximale théoriquemmax incluse dans une réalisation à N étoiles d’une
IMF de Kroupa. Les points (: ) ont été calculés à l’aide de l’intégrale (II.29) sur une IMF
de bornes d’intégrations 0,1 M¯ et 150 M¯. Un ajustement par une loi de puissance en
1,62N0,326 ( ) représente bien la courbe exceptée dans sa partie la plus extrême où la





Pente à l’origine en fonction de N
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FIG. III.12: Évolution de la pente à l’origine en fonction du nombre N de particules
présentes dans les simulations nbody6 (: ). Excepté aux faibles nombres de particules
où l’on assiste au phénomène de saturation par rapport au temps de traversée ttr, la
dépendance annoncée en
√
N ( ) est relativement bien retrouvée puisqu’on obtient
tsm ∝N0,58 ( ).
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FIG. III.13: Évolution temporelle du paramètre η en fonction de la masse de l’étoile la plus
massive incluse dans la simulation, respectivement 10 M¯ ( ), 20 M¯ ( ) et 75 M¯ ( ).
La pente initiale de la courbe dépend effectivement de la valeur de mmax contrairement
à la valeur moyenne finale de stabilisation. Comme les étoiles massives ont été ajou-
tées de manière « ad hoc » en modifiant l’exposant γ de l’IMF, leur nombre, comparé au
nombre total, est suffisant pour mettre en évidence l’évolution non monotone de η pour
t < 10 Myr.
8.2 MASSE MAXIMALE mMAX
Comme signalé à la section précédente, il existe une limite intrinsèque « statistique » à
l’exploration enmassemaximale d’un système d’un nombre de corps donné (et surtout li-
mité comme ici à 10 000 corps). Pour « gonfler » de manière artificielle le nombre d’étoiles
massives, nous avons donc décidé de ramener l’exposant γ de l’IMF d’une valeur de 4,0
à sa valeur de Salpeter 2,3. Comme on l’a montré en section 6.4 page 55, la modification
de cette partie de l’IMF n’aura que peu d’influence sur la masse moyenne et donc le pro-
cessus de ségrégation dans son ensemble. Mais il permettra néanmoins d’explorer des
étendues en masses plus variables.
La figure III.13 résume le résultat de cette investigation. De même qu’avec GasTel,
l’enrichissement de l’amas en étoiles très massives augmente la pente initiale de ma-
nière presque linéaire (voir figure III.14) comme on s’y attend à partir de l’équation (II.38)
page 48. On peut même observer le phénomène d’évolution non monotone de η sous la
forme d’une décroissance nette entre 5 et 10 Myr. Notons néanmoins que la visualisation
de ce pic dépend très certainement de l’enrichissement (via l’exposant γ) des amas en
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FIG. III.14: Évolution de la pente à l’origine en fonction de la masse maximale des étoiles
incluses dans la simulation (: ). On retrouve bien une dépendance presque linéaire ( )
de la pente en lamassemaximalemmax, l’ajustement réalisé donnant une proportionnalité
en m 1,08max ( ).
8.3 DENSITÉ INITIALE
L’influence de la densité initiale est à nouveau plus facile àmettre en exergue car il suf-
fit de faire des mises à l’échelle du modèle de référence, conservant nombre total de par-
ticules et masses maximales rencontrées. Les figures III.15 page suivante et III.16 page 93
montrent les résultats. L’action directe sur le temps de relaxation du système limite l’ef-
fet de saturation observé en section 8.2 page ci-contre, mais on peut tout de même noter
qu’à faibles temps de relaxation, le plateau qu’atteint η reste toujours au même niveau,
aux alentours d’une valeur de 50. On a superposé sur la figure III.15 les prédictions ana-
lytiques de la section 9 page 66 en se basant sur les différents temps de relaxation des
systèmes rencontrés. Excepté le cas le plus dense, les prédictions reproduisent correcte-
ment les simulations.
8.4 MASSE MOYENNE
Reste à explorer l’influence de lamassemoyenne des étoiles au travers de l’exposant α
de l’IMF de la mêmemanière qu’à la section 6.4 page 55. On remarque que la dépendance
annoncée en
√〈m〉, contrairement aux autres explorées jusqu’à présent, n’est pas correc-
tement retrouvée (voir figure III.18 page 94). La proportionnalité semple plutôt se faire
par rapport à 〈m〉1,3 sans que l’on ait trouvé une explication satisfaisante à cet écart aux
prédictions théoriques.
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FIG. III.15: Évolution du paramètre η pour diverses valeurs de densité stellaire initiale via
modification du rayon de mimasse initial Rmm0, respectivement 0,3 pc ( ), 0,6 pc ( ),
0,9 pc ( ) et 1,2 pc ( ). Comme pour GasTel, les rayons initiaux les plus faibles mènent
à une ségrégation rapide. On a superposé à ce graphe les prédictions théoriques pour
l’évolution de η correspondant aux temps de ségrégation initiaux tr0 de chaque système,
respectivement pour 6,6Myr ( ), 18,7Myr ( ), 34,3Myr ( ) et 53Myr ( ). Les prédic-
tions sont tout à fait correctes, excepté pour la valeur la plus faible du temps de relaxation
où l’on assiste à un phénomène de saturation : le cœur est si dense que les étoiles les plus




















FIG. III.16: Dépendance de la pente à l’origine en fonction de Rmm0 dans les simulations
nbody6. Les pentes dérivées de la figure III.15 page ci-contre (: ) le sont avec une préci-
sion bien moindre que celles tirées de la figure II.15 page 54. C’est pourquoi le meilleur
ajustement trouvé par gnuplot en R −1,9mm0 ( ) n’est pas tellement plus éloigné que l’ajus-
tement théorique en R −1,5mm0 ( ). À noter que l’erreur principale sur la pente due aux
fluctuations statistiques de la valeur de η l’est aux plus grands rayons, les deux premiers
points s’approchant bien mieux de l’estimation théorique.
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FIG. III.17: Évolution temporelle du paramètre η pour diverses valeurs de l’exposant α
de l’IMF, respectivement 0,3 pour 〈m〉= 1,24 M¯ ( ), 1,3 pour 〈m〉= 0,72 M¯ ( ) et 2,3
pour 〈m〉 = 0,33 M¯ ( ). Plus la masse moyenne est faible, plus il est facile aux étoiles
massives de céder leur énergie aux étoiles de faible masse (toujours plus nombreuses) et
donc de couler vers le centre.

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FIG. III.18: Évolution de la pente à l’origine en fonction de la masse moyenne 〈m〉 des
étoiles présentes dans la simulation (: ). Contrairement aux dépendances précédentes
du temps de ségrégation tsm, la prédiction théorique en
√〈m〉 ( ) n’est pas retrouvée,
mais on trouve une loi de puissance plus escarpée en 〈m〉1,3 ( ).
9 Fonction de masse et couleurs
Demême qu’avec GasTel (et encore plus vu les temps de relaxation plus faibles obser-
vés), on peut s’attendre à une évolution assez forte de la fonction de masse en fonction de
la distance au centre de l’amas et incidemment une influence sur les gradients de couleurs
observés entre l’intérieur et l’extérieur de l’amas.
9.1 FONCTION DE MASSE
La procédure pour déterminer la fonction de masse est bien plus simple avec nbody6
qu’avec GasTel puisque les masses sont toutes différentes et qu’il suffit donc de les re-
grouper convenablement pour remonter à la fonction de masse. Comme avec GasTel, on
va s’intéresser à la différence des deux fonctions de masse à l’intérieur et à l’extérieur du
rayon de milumière calculé à chaque instant. Afin d’améliorer la statistique de l’analyse,
nous avons utilisé la simulation à 50 000 corps non limitée en masse maximale stellaire,
ce qui peuple le système jusqu’à 60M¯ environ. On peut observer sur la figure III.19 page
ci-contre les formes des fonctions de masse interne, externe et globale à différents temps
d’évolution. On s’aperçoit que les variations des exposants dérivés en supposant une ré-
partition semblable à celle décrite en section 3.1 page 41 sont assez importantes entre
l’intérieur et l’extérieur, alors que la fonction globale reste stable comme attendu (voir
figure III.20 page 97).

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FIG. III.19: Évolution de la fonction de masse pour une simulation à 50 000 corps qui
échantillonne l’IMF jusqu’à 60 M¯. La délimitation interne (s )/externe (n ) est fixée par
le rayon demilumière effectivement dominé par les étoiles des deux bins les plus massifs.
La fonction de masse globale (l ) reste inchangée au cours du temps.

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9.2 COULEURS
La récupération des couleurs et du gradient de couleur se fait tout aussi facilement
grâce à notre chaîne de traitement automatisée qui a calculé pour chaque snapshot les
contributions de chaque étoile dans chaque bande choisie. Avec la donnée du rayon de
milumière, on peut observer la différence de couleur entre régions internes et régions
externes des amas simulés. Nous allons prendre ici le résultat pour une simulation à
50 000 corps dont la masse maximale a été limitée à 20M¯ pour pouvoir comparer avec la
simulation GasTel présentée en figure II.26 page 66. On peut voir en figure III.21 page 98
que les variations principales se retrouvent même si le signal est nécessairement plus
bruité du fait du nombre limité d’étoiles brillantes qui dominent l’estimation des cou-
leurs. De même qu’avec GasTel, on en déduit qu’après un court temps où le centre est
plus bleu que les parties externes, les géantes rouges dominent le flux en K et rendent le
tout bien plus rouge.
10 Relation η/tr
La superposition sur les figures III.10 et III.15 des prédictions théoriques utilisant les
résultats de GasTel décrits en section 9 page 66 montre deux choses :
– La première est que la vitesse de montée dans les 10 premiers millions d’années
est bien reproduite même si le domaine de temps de relaxation exploré est très
différent de celui utilisé pour calibrer les prédictions. On peut donc être confiant
sur la stabilité de ce résultat.
– La seconde est que la partie de la courbe à t≥ 10Myr, elle, est généralement suréva-
luée, notamment par le fait que les réalisations à Ncorps ont tendance à arrêter leur
progression à la valeur de η obtenue aux environs de 10Myr. Ce phénomène est très
certainement dû à la prise en compte de la perte de masse par évolution stellaire,
effet non intégré au traitement post-GasTel. De plus, les fonction de densité de Gas-
Tel n’ont aucun mal à se condenser très fortement alors que lors d’une réalisation
Ncorps, on ne peut forcer les étoiles à se condenser toutes ensembles au centre de
l’amas. On va donc pouvoir modifier la fonction d’interpolation pour qu’elle reste
constante après 10 Myr. Notons néanmoins pour des valeurs de η inférieures à en-
viron 20 après 10 Myr, la progression semble tout de même se poursuivre comme
dans les simulations opérées avec GasTel. On ne coupera donc l’inflation de η dans
cette zone que lorsqu’il atteindra cette valeur à t ≥ 10 Myr.
On va aussi tenter de raffiner quelque peu la prise en compte de la masse moyenne et
de la masse maximale des étoiles contenues dans une réalisation :
– Les étoiles de masse maximales n’influent que sur la pente de la première montée et
ce jusqu’à ce qu’elles explosent. On peut donc rajouter un facteur (mmax/20)1,2 dans
la pente initiale jusqu’à t = tvie(mmax). L’exposant 1,2 6= 1 est inspiré des résultats
des figures II.13 page 52 et III.14 page 91 et du fait que la croissance, lorsqu’elle est
forte, n’est plus linéaire : la pente de montée moyenne est globalement plus forte
que sa valeur initiale. Si tvie(mmax) ≤ 10 Myr, on complète par une droite décrois-
sante pour atteindre la valeur prédite pour mmax = 20 M¯ à 10 Myr. Si au contraire
tvie(mmax) ≥ 10 Myr, on continue la croissance jusqu’à croiser la droite interpo-
lée normalement pour mmax = 20 M¯ à t ≥ 10 Myr que l’on rejoint alors. La fi-
gure III.22 page 99 montre ces effets pour un cas à 50 000 étoiles montant jusqu’à
mmax = 60 M¯ et un cas à 10 000 étoiles limité à mmax = 10 M¯.

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FIG. III.20: Variation temporelle des exposants de la fonction de masse pour une même
échelle verticale. On a représenté à la fois les valeurs des exposants α et β pour la fonction
de masse totale ( ), pour la fonction de masse intérieure au rayon de milumière ( ) et
pour celle extérieure au rayon de milumière ( ). Les deux graphes portent les mêmes
échelles à fin de comparaison. On remarque une nette évolution de l’exposant β qui,
dans les parties internes, tend à se rapprocher de la valeur de α alors que dans le même
temps, α ne varie que de 0,1 au maximum.

Chap. III Ségrégation de masse & nbody6
























FIG. III.21: Évolution de la différence de couleur entre la partie de l’amas intérieure au
rayon demilumière projeté et celle extérieure pour une simulation nbody6 à 50 000 étoiles
réparties selon une IMF de Kroupa entre 0,1 M¯ et 20 M¯ pour un temps de relaxation
de l’ordre de 35 Myr. Le graphe de gauche représente le gradient de couleur tel que tiré
de la procédure adaptative décrite en section 8.2 page 62 à partir des exposants dérivés
pour les fonctions de masses interne et externe (voir figure III.20 page précédente). Le
graphe de droite y superpose (en changeant les échelles) la dérivation directe à partir des
représentations en chaque bande des simulations. Le faible nombre d’étoiles des simula-
tions provoquent ces grandes fluctuations une fois les premières étoiles entrées dans la
branche des géantes.
Du fait de la ségrégation des étoiles massives au centre, ce dernier devient plus bleu dans
les premiers millions d’années jusqu’à ce que les étoiles les plus massives se transforment
en géante rouge vers t= 10 Myr. Le centre devient alors en moyenne bien plus rouge que
les parties extérieures.
Concernant les dérivations à partir des variations de fonction de masse, remarquons
qu’on a dû conserver l’exposant γ identique à l’intérieur et à l’extérieur du rayon de mi-
lumière en raison d’une trop grande incertitude sur sa dérivation. Néanmoins, les étoiles
massives agissent tout de même dans le gradient puisque la modification des exposants
α et β influe sur la proportion d’étoiles massives dans le sous-ensemble considéré et donc
produira une couleur différente à l’extérieur et à l’intérieur.

11 Application à la fonction de masse des amas.
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FIG. III.22: Qualité du schéma d’interpolation en faisant varier mmax. On a représenté
sur la figure une simulation à 50 000 corps ayant mmax = 50 M¯ ( ) et une simulation à
10 000 corps etmmax = 10 M¯ ( ) ainsi que les interpolations correspondantes ( et ).
Le schéma d’interpolation choisi fonctionne correctement dans les deux cas.
– La masse moyenne des étoiles de la simulation quant à elle influe tout le long de
l’évolution. On devrait donc rajouter un facteur 0,85/ 〈m〉 sur chacune des deux
pentes. Néanmoins, une comparaison avec les expériences menées en modifiant α
tendent à prouver qu’unmeilleur ajustement est obtenu avec un exposant 1,5 plutôt
qu’unité comme on peut le constater en figure III.23 page suivante. C’est donc ce
dernier exposant qu’il a été choisi de conserver.
11 Application à la fonction de masse des amas.
À présent qu’est incluse dans notre modélisation l’influence de la masse maximale
et de l’IMF via la masse moyenne représentée, on peut réitérer le petit jeu consistant à
choisir une certaine fonction de masse pour les amas avec une IMF donnée pour voir
les effets que le phénomène de ségrégation peut avoir sur la dérivation de la fonction de
masse des amas. Bien sûr, on va à nouveau se concentrer sur les espaces des paramètres
où l’influence est importante pour illustrer le propos. En pratique, c’est l’inverse qu’il fau-
drait faire, c’est-à-dire à partir de la fonction de masse observée, dériver les progéniteurs
possibles en prenant en compte l’effet de la ségrégation.
La figure III.24 page 101 rassemble l’effet de la ségrégation de masse pour des amas
demasses distribuées selon logM= 5,7± 0,15 pour des rayons Rmm0 = 0,6± 0,1 pc et des
âges t = 5± 2 Myr pour différentes suppositions de masses maximales. Le phénomène a
peu d’effet sur la forme globale de la courbe exceptée l’aile gauche de la distribution qui
a tendance à s’étaler.

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FIG. III.23: Précision du procédé d’interpolation dans sa dépendance en 〈m〉 modifiée
via l’action sur l’exposant α de l’IMF. La figure du haut est une reproduction de la fi-
gure II.18 page 56 (cas de référence exclu) à laquelle on a superposé les courbes interpo-
lées décrites dans les sections 9 page 66 et 10 page 96. On a notamment changé la valeur
de l’exposant à appliquer à la variable 〈m〉 entre 1,0 ( et ) et 1,5 ( et ). La va-
leur 1,0 de l’exposant permet de décrire correctement la pente initiale mais ne permet pas
de retrouver correctement le comportement après plusieurs millions d’années alors que
l’exposant 1,5 dérivé des simulations nbody6++ y arrive correctement. La figure du bas
est quant-à-elle une reproduction de la figure III.17 page 93 à laquelle on a superposé les
courbes interpolées en choisissant l’exposant égal à 1,5. Là encore, le comportement est
correctement retrouvé pour cette valeur.

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FIG. III.24: Modification de la distribution demasse des amas observée du fait de la ségré-
gation demasse. Les paramètres sont les mêmes que pour la figure II.30 page 70 si ce n’est
l’âge distribué selon t = 5± 2 Myr et les masses maximales respectivement 10 M¯ ( ),
20 M¯ ( ), 40 M¯ ( ) et 80 M¯ ( ). La distribution initiale est aussi donnée ( )
12 Synthèse
Nous allons à présent rassembler l’ensemble des avancées des deux derniers cha-
pitres. À l’aide de nos modèles incluant les interactions entre étoiles de masses diffé-
rentes et l’effet de l’évolution stellaire tant sur l’évolution dynamique que sur les effets
observationnels, nous avons étudié l’impact de la ségrégation des étoiles massives sur
les estimations des masses de jeunes amas stellaires. À partir de la donnée du temps de
relaxation initial et de l’âge de l’amas, il est possible de prédire l’erreur que l’on peut ren-
contrer lors de l’estimation spectrophotométrique de la masse des amas via le théorème
du viriel. Néanmoins, le temps de relaxation initial n’est ni une observable ni même relié
de manière simple à des observables puisqu’il dépend des rayon de mimasse et disper-
sion de vitesse pondérée en masse. On peut l’exprimer en remplaçant les équations (II.13)
et (A.29) dans l’équation (A.50)
tr0 =
2× 0,138η1/20
G 〈m〉 √3 lnΛ R
2
mm0 σ1dm0. (III.8)
Le seul temps auquel on puisse accéder à partir des observables est le temps de relaxation
« observé » qui s’écrit de la même manière
tr,obs(t) =
2× 0,138η1/20
G 〈m〉 √3 lnΛ R
2
ml σldv (III.9)
 C’est-à-dire calculé à partir des observables.

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En pratique, le rapport σldv/σ1dm0 vaut 1 initialement et varie peu (environ 10%) dans
nos simulations, on peut donc le fixer à 1. Le couplage de l’équation (III.10) avec l’ajus-
tement η(tr, t) donné en équation (II.50) et étendu en section 10 page 96 peut être résolu
de manière itérative et l’on débouche sur un système qui, pour un temps de relaxation
observé tr,obs et un âge t donnés, en déduit le biais en masse η(t)/η0 ainsi que le temps de
relaxation initial tr0. Ces résultats peuvent être rassemblés sous la forme des diagrammes
disponibles en figures III.25 page ci-contre, III.26 page 104 et III.27 page 105 dans diverses
configurations. À partir de ceux-ci, un observateur peut directement en déduire le biais
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Facteur d’inflation dans le plan (t, tr, obs), zoom







































FIG. III.25: Estimation du facteur d’inflation η/η0 pour diverses valeurs de temps de re-
laxation dérivé à partir des quantités observées tr,obs et de l’âge t présumé de l’amas
observé. Le facteur d’inflation est le facteur correctif à appliquer à la masse tirée des ob-
servations pour obtenir la masse réelle de l’amas après prise en compte du phénomène
de ségrégation de masse. Si les amas de temps de ségrégation de plusieurs centaines de
millions d’années n’ont quasiment pas à être corrigés (10% de correction, tout à fait dans
les barres d’erreurs observationnelles), ceux ayant tr,obs < 100 Myr peuvent facilement
atteindre une erreur de l’ordre de 50% voire bien plus si les temps de relaxation observés
sont vraiment courts (tr,obs < 10 Myr). À noter que les courbes d’évolution de η utili-
sées pour dériver ces graphes supposent mmax = 50 M¯, dont on voit l’action dans les
premiers 10 Myr.

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Temps de relaxation réel des amas observés








































Temps de relaxation réel des amas observés, zoom



































FIG. III.26: Diagramme donnant le temps de relaxation dynamique réel d’un amas pour
un âge t et un temps de relaxation dérivé des observations tr,obs. Un amas donné suit au
cours de son évolution les lignes de contours présentées, apparaissant avoir un temps de
relaxation de plus en plus faible à mesure qu’il vieillit. Bien entendu, l’évolution appa-
rente la plus brutale se fait lorsqu’il y a un effet maximum de la ségrégation de masse,
c’est-à-dire pour un temps de relaxation apparent faible. Notez comme un amas de temps
de relaxation réel 70 Myr (le contour le plus à gauche du graphique inférieur) apparaît




Inflation pour 〈m〉 = 0,4 M¯







































Inflation pour 〈m〉 = 1,3 M¯







































FIG. III.27: Influence de la masse moyenne supposée sur la valeur du facteur d’inflation
à appliquer pour corriger la masse de l’amas par méthode spectro-photométrique. On re-
marque que l’influence est plus marquée lorsque la masse moyenne est particulièrement
basse, c’est-à-dire pour une IMF proche d’une Salpeter. En revanche, l’effet s’estompe dès
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CONNAÎTRE L’HISTOIRE DE L’UNIVERS, c’est comprendre comment se sont for-mées les différentes structures que l’on observe aujourd’hui. En particulier,savoir pourquoi les étoiles ont tendance à se former en groupe, amas, galaxies,amas de galaxies, etc. Les grandes lignes de ce scénario sont connues : il s’agit
de la théorie de formation hiérarchique des galaxies (Press & Schechter 1974, White &
Rees 1978). De relativement petites zones de l’espace se condensent, forment des étoiles
au sein d’une proto-galaxie. Ces proto-galaxies se rencontrent, s’accrètent l’une l’autre et
grossissent par accrétions successives jusqu’à devenir les galaxies qu’on observe aujour-
d’hui (Navarro et al. 1997, Springel et al. 2005). Ces rencontres sont des moments parti-
culiers de la vie d’une galaxie. Les forces de marées plus importantes qu’à la normale
provoquent des épisodes de formation stellaire mais peuvent aussi disperser les amas
déjà formés auparavant. Ces contre-réactions positives et négatives à la fois sont diffi-
ciles à prendre en compte de manière parfaitement auto-cohérente et c’est pourquoi ces
systèmes sont si intéressants à étudier.
Les galaxies NGC / dites des « Antennes » dont on peut voir une photo très
connue par Hubble en figure IV.1 page suivante constituent un tel système proche de
galaxies en pleine interaction. On peut voir tout le long des bras de marée des nœuds
lumineux bleus qui se trouvent être des zones de formation stellaire intense : des super-
amas stellaires très jeunes. Ces amas ne sont plus isolés comme ceux étudiés dans le
chapitre II mais ont une évolution éventuellement influencée par leur environnement
gravitationnel particulièrement variable au cours du temps.
Afin de simuler de manière plus précise l’évolution de tels amas dans leur environ-
nement d’origine, on va dans ce chapitre tenter de modéliser le système des Antennes.
Le but principal de cette modélisation n’est pas de coller au mieux aux observations du
système, mais bien de construire un exemple générique proche du système observé pour
faciliter les comparaisons futures. Après une rapide description de l’environnement de
travail adopté pour réaliser cette simulation, nous consacrerons un peu de temps à la
comparaison de nos simulations avec les observations des Antennes.
 Entre 13,8 Mpc (Saviane et al. 2004) et 19,4 Mpc (Hibbard et al. 2001).
 L’exploration des paramètres nécessaires à une telle précision n’étant pas raisonnable, sauf thèse dédiée.

Chap. IV Simuler les Antennes
FIG. IV.1: Photo des galaxies NGC / prise par le télescope spatial Hubble. On dis-
tingue bien sur la partie droite les multiple nœuds d’intense formation stellaire qui sont
autant de super-amas.
1 Motivations
Les galaxies en fusion sont connues pour être des lieux privilégiés de formation stel-
laire (Lonsdale et al. 1984, Kennicutt et al. 1987, Hibbard & van Gorkom 1996). Si l’on
imagine sans peine que les forces à l’origine des splendides déformations visibles en fi-
gure IV.1 puissent induire des épisodes de formation stellaire, une explication quanti-
tative du phénomène manque encore. Des éléments de réponses seront fournis dans le
prochain chapitre.
1.1 ÉTUDES PRÉCÉDENTES
L’une des premières études numériques sur la question des galaxies en fusion et cer-
tainement la plus connue est celle de Toomre & Toomre (1972) qui, à l’aide d’un intégra-
teur à Ncorps réduit, a montré qu’il était relativement facile de former bras et ponts de
marée lors de simples passages d’une galaxie spirale à proximité d’une autre. Les tech-
niques de simulation progressant, les premières simulations auto-cohérentes à Ncorps
furent développées avec une application au cas des Antennes par Barnes (1988). La dy-
namique des particules de tels systèmes reste tout de même non collisionnelle. Des codes
alliant Ncorps pur pour les étoiles et méthodes SPH pour représenter le gaz en prenant
 C’est-à-dire se contentant de calculer l’influence de deux masses ponctuelles sur un ensemble de parti-
cules tests.
 Pour Smoothed Particle Hydrodynamics.

1 Motivations
en compte les effets de pression (Mihos & Hernquist 1996, Naab & Burkert 2003, Iono
et al. 2004) permettent de mieux modéliser l’effet du gaz sur la rencontre. En ajoutant une
prescription de formation stellaire ad hoc basée sur la loi de Schmidt (1959) qui stipule
que le taux de formation stellaire est proportionnel à la densité de gaz à une puissance
variant entre 1 et 2,5, de telles études reproduisent les systèmes en fusion de manière
plus réaliste bien que le mécanisme originel responsable de l’effondrement des nuages
de gaz en amas ne soit pas éclairci pour autant. Dernièrement, Barnes (2004) a inclus une
prescription basée sur le taux d’échange d’énergie entre les particules de gaz, autrement
dit les ondes de chocs dans le système, et comparé aux autres simulations pour conclure
à une meilleure représentation du phénomène.
Pour notre part, nous allons nous restreindre à des simulations de « simple » Ncorps,
mais en tentant de soulever quelques pistes quant à l’origine de zones préférentielles de
formation stellaire.
1.2 MORTALITÉ INFANTILE
Si de nombreux amas jeunes sont observés dans les galaxies en fusion en général et
dans les Antennes en particulier (Fall et al. 2005, Chandar et al. 2006, Anders et al. 2007),
toute la question est de savoir combien d’entre eux pourront survivre un temps suffi-
sant dans la galaxie résultante (Whitmore & Zhang 2002). Deux phénomènes principaux
peuvent être responsables de la disparition de ces jeunes amas. D’une part, les champs
de marée rapidement variables et relativement intenses subis lors de la fusion peuvent
être suffisants pour disperser des amas peu liés. C’est un des problèmes que l’on pourra
étudier avec l’extension de nbody6++ développée dans le chapitre suivant. D’autre part,
quand un amas stellaire se forme à partir de la contraction d’un nuage de gaz (Elmegreen
& Efremov 1997), seule une certaine fraction du gaz (et donc de la masse totale du sys-
tème) finit dans les étoiles. Or les émissions lumineuses stellaires peuvent contribuer à
chauffer le gaz suffisamment pour le disperser (Dale et al. 2005). Le changement induit
dans le potentiel global de l’amas peut mener à sa destruction selon l’efficacité de la
conversion du gaz en étoiles (Hills 1980, Geyer & Burkert 2001).
Donnons un ordre de grandeur du phénomène. Supposons qu’un nuage de gaz de
masse initiale Mtot se soit transformé en étoiles avec une efficacité ε de sorte que la masse
contenue dans les étoiles vaille M? = εMtot et celle du gaz résiduel Mg = (1− ε)Mtot.
Si la distribution spatiale des étoiles suit celle du gaz, par exemple selon un profil de
Plummer de rayon caractéristique b, alors l’énergie du gaz vaut (voir le calcul complet en














À l’aide des routines d’évolution stellaire, on peut calculer la puissance Λtot émise par
l’ensemble des étoiles créées distribuées selon une IMF standard où l’on choisit l’étoile de
masse maximale présente à l’aide de l’équation (II.29) page 42. Si l’on suppose que toute
l’énergie émise par les étoiles est absorbée par le gaz sans réémission, on obtient une
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FIG. IV.2: Temps d’expulsion du gaz résiduel de l’amas en fonction de l’exposant γ de
l’IMF. L’amas considéré est supposé contenir 50% de gaz et 50% d’étoiles pour une masse
finale d’étoiles de 106 M¯ , 105 M¯ et 104 M¯ . L’ensemble est initialement ré-
parti selon une sphère de Plummer de rayon caractéristique 0,6 pc et l’énergie fournie
au gaz pour l’éjecter du système est supposée provenir entièrement des radiations stel-
laires inférieures à 30 nm. La valeur choisie est totalement arbitraire mais permet d’illus-
trer le phénomène. Le calcul n’est pas auto-cohérent dans le sens où la luminosité des
étoiles est prise pour un âge nul. La variation de l’exposant γ de 2,0 à 4,0 peut induire
un facteur de près de 100 entre les deux temps d’expulsion calculés. Pour un amas de
relativement faible masse (104 M¯), la limitation de masse maximale représentée en fi-
gure III.11 page 89 pénalise encore plus les étoiles massives et rallonge le temps d’éjec-
tion, même si l’énergie à fournir est 10 fois inférieure au cas à 105 M¯.

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Ce faisant, on néglige deux choses :
– Tout d’abord, le fait que les atomes de gaz n’absorbent pas efficacement le rayon-
nement à toutes longueurs d’ondes. Pour pallier à cet effet, on peut utiliser la struc-
ture mise en place autour de la bibliothèque spectrale présentée en section 5 page 21
avec un filtre qui sélectionne uniquement les parties de spectre inférieures à 30 nm,
limite arbitraire mais permettant de présenter le phénomène.
– Le second point est que le gaz peut réémettre une partie de l’énergie reçue, soit
sous forme de rayonnement de corps noir, soit directement via des raies d’émission.
Une estimation précise de ce point n’est pas faisable avec de simples ordres de
grandeurs comme ici, mais on peut trouver quelques pistes par exemple dans Boily
& Lynden-Bell (1995).
La figure IV.2 page précédente présente, en fonction de la valeur du paramètre γ de
l’IMF, une estimation du temps au bout duquel suffisamment d’énergie a été fournie au
gaz pour l’extraire du puits de potentiel de l’amas. On y prend en compte la sélection
en longueur d’onde, mais on néglige la possible réémission de rayonnement par le gaz.
On se rend compte que le temps nécessaire à l’expulsion du gaz est relativement court, de
la dizaine de milliers d’années à quelques millions d’années, et d’autant plus court qu’il
y a plus d’étoiles massives (γ petit).
Ces considérations invitent à s’interroger sur le rôle que peuvent jouer les marées
pour rééquilibrer ce phénomène. Elles demandent donc une estimation in situ de ces effets
en nous menant vers une simulation « grandeur nature » de ces systèmes en fusion pour
lesquels nous avons choisi une réalisation générique des Antennes.
2 GyrfalcON et NEMO
Pour mener à bien cette étude numérique, nous avons choisi de nous placer dans un
cadre de travail bien défini en utilisant la suite de logiciel astronomique de simulation
NEMO et l’intégrateur en arbre gyrfalcON, particulièrement rapide dans ses calculs.
2.1 NEMO, « THE STELLAR DYNAMICAL TOOLSBOX »
2.1.1 Historique
NEMO est une suite de logiciels informatiques spécialisés dans la création et le traite-
ment de simulations astronomiques à Ncorps. Environnement créé à la base par Barnes
et al. (1988) pour faciliter la mise en place de leurs propres simulations, il a été rendu
public et est maintenu depuis lors par Teuben (1995). Chaque nouvel utilisateur peut
choisir de l’enrichir de ses propres programmes ou variations sur programmes préexis-
tants tout en partageant ses avancées avec d’autres. Toute proposition de nouveaux pro-
grammes est à faire à nemo@astro.umd.edu.
 Voir tous les noms dans nemo/usr/.
 Voir mkgrid ou mkline.

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2.1.2 Outils disponibles
NEMO contient plus de 200 programmes différents permettant de gérer les différentes
étapes d’une simulation numérique astronomique :
– générer un système de conditions initiales cohérentes dans divers potentiels théo-
riques (mkhernquist, mkplummer, mkking pour des systèmes sphériques ou en-
core magalie pour des galaxies spirales) ;
– placer les systèmes à simuler dans une configuration particulière (snapscale pour
faire une mise à l’échelle, snapstack pour fusionner deux répartitions ou encore
snaprotate pour effectuer une rotation d’ensemble) ;
– intégrer numériquement l’évolution du système choisi à l’aide de différents algo-
rithmes (hackforce, gyrfalcON, nbody0, etc.) ;
– observer le résultat de l’intégration (snapplot, snapccd, glnemo, etc.) ;
– analyser les résultats (snapkinem, lagrange_radii, etc.) ;
– convertir en différents formats pour d’autres analyses ou comparaisons avec les
observations (stoa, snapgrid, ccdfits, etc.).
Rajoutons qu’il existe des intégrateurs dédiés à la détermination d’orbites dans un
potentiel particulier, ce qui permet par exemple de prévoir la position d’un satellite après
plusieurs révolutions dans un potentiel galactique, voir Martin et al. (2004).
2.1.3 Utilisation pratique
NEMO s’installe facilement sur toute plateforme de type UNIX après téléchargement
depuis la page web dédiée. Il faut alors utiliser le shell csh et exécuter un fichier se
chargeant d’initialiser correctement les chemins d’accès. On peut alors exécuter chaque
programme en ligne de commande avec un certain nombre de paramètres modifiables à
souhait.
Souvent, ce n’est pas d’un seul programme qu’on a besoin, mais d’une succession de
commandes effectuant chaque action de manière atomique. Fort heureusement, NEMO
a été justement conçu pour une telle utilisation en combinant l’action des diverses com-
mandes au sein de scripts pouvant être plus ou moins élaborés. C’est par exemple par
l’intermédiaire d’un tel script qu’on va explorer les paramètres de la rencontre galactique
menant à la modélisation des Antennes.
2.2 GYRFALCON, « A SUPERBERB N-BODY CODE »
GyrfalcON fait partie des intégrateurs fournis dans la suite NEMO. C’est un intégra-
teur particulièrement adapté au traitement de larges systèmes galactiques du fait de son
étonnante rapidité et de son algorithme en O(N), c’est-à-dire que le temps de calcul né-
cessaire à simuler un nombre donné de temps d’intégration numérique est directement
proportionnel au nombre N de particules dans la simulation, les autres paramètres res-
tant constants.
 ou simplement particulières comme mkcube qui génère une répartition homogène dans un cube de côté
donné.
 MacOS X inclus, des efforts particuliers de débuggages ayant été effectués ces dernières années.
 http://bima.astro.umd.edu/nemo/
 Ce qui peut être une légère limitation pour des gens habitués à d’autres shells.
 À comparer à O(NlogN) pour un code en arbre usuel voire à O(N2) pour nbody6.

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FIG. IV.3: Différence principale entre code à sommation directe (à droite) et code en arbre
(à gauche). Plutôt que de considérer l’ensemble des interactions d’une particule avec
toutes celles d’un groupe lointain pour la sommation directe, le code en arbre ne prend en
compte que l’interaction avec le centre de gravité du groupe. Comme ce centre de gravité
n’est calculé qu’une fois et peut être réutilisé par toutes les particules lointaines interagis-
sant avec lui, on gagne un certain nombre d’opérations de calcul de telle sorte qu’au final
le code en arbre évolue en O(NlogN) contre O(N2) pour un code à sommation directe.
2.2.1 Principe
GyrfalcON fait partie des codes dits « en arbre » (Barnes & Hut 1986). Afin d’accélé-
rer le calcul de la somme des forces gravitationnelles à un instant donné dans le système
et au lieu de regarder, pour chacune des N particules, les N− 1 particules exerçant une
force (pour un total de O(N2) opérations), on considère que les groupes de particules
lointaines sont bien représentés par la force exercée par leur centre de gravité affecté
de toute la masse du groupe (voir figure IV.3). Cet artifice permet de réduire le nombre
(N− 1) de particules à visiter mais demande en contrepartie la construction d’un arbre ré-
sumant les informations de distances et de masses cumulées sur l’ensemble du système
(voir figure IV.4 page suivante). Pour ce faire, on imagine que chaque feuille de l’arbre
correspond à une particule. Ces particules sont regroupées en branches, elles-mêmes re-
groupées en branches plus grosses, etc. Pour évaluer la force exercée sur une particule
donnée, on somme les contributions de ses plus proches voisines, puis des branches voi-
sines, pour, de proche en proche, n’avoir qu’un minimum d’information sur la configu-
ration globale des feuilles de l’autre côté de l’arbre. Toute cette alchimie permettant de
descendre le nombre d’opérations nécessaires au calcul à O(NlogN).

































FIG. IV.4: Principe schématique du code en arbre. Chaque cellule incluse dans une cel-
lule plus grande en est une cellule (ou « branche ») fille. Pour calculer l’accélération de
l’étoile située en bas à gauche, on considère d’abord les feuilles les plus proches (ne conte-
nant qu’une seule particule). Puis, on remonte les branches de l’arbre vers des cellules de
plus grandes tailles à mesure qu’un critère concernant l’extension angulaire globale de la
branche considérée est rempli. Les étoiles de plus grande étendue sur le schéma repré-
sentent les centres de masses utilisés pour les calculs effectifs de l’influence de la branche
sur la particule considérée.
GyrfalcON se détache des codes en arbre par une gestion symétrique des forces à som-
mer (Dehnen 2002). Plutôt que de prendre particule après particule et parcourir l’arbre
à la recherche des cellules suffisamment éloignées pour pouvoir être sommées dans leur
ensemble, l’algorithme retient aussi le calcul des interactions entre cellules constituées de
plusieurs particules puisqu’en général toutes les particules contenues dans une cellule A
considéreront unemême cellule B comme lointaine. Il suffit donc de calculer l’effet de l’in-
teraction de B sur A dans son ensemble pour en déduire l’influence de B sur chacune des
particules de A par développement de Taylor. L’interaction étant symétrique, on obtient
en prime l’influence de la cellule A sur les particules de B et on économise ainsi d’autant
plus d’interactions corps-cellule, assurant du même coup une conservation parfaite de la
quantité de mouvement par la symétrie des interactions.
2.2.2 Performances
Pour simple vérification, nous avons conduit des simulations comportant de 102 à
106 particules réparties initialement selon une distribution de Plummer (1911) et noté le
temps d’exécution nécessaire pour calculer un même nombre de pas numériques. Les ré-
sultats présentés en figure IV.5 page ci-contre montrent bien une dépendance linéaire du
temps de calcul en nombre de particules sur 4 ordres de grandeurs.
D’autres tests visant à vérifier la conservation en énergie de l’intégrateur ont été
conduits, notamment durant le stage de Florent Renaud à l’observatoire en août 2005.
Dans le cas extrême de la collision « face-on » de deux disques exponentiels, la conserva-
tion de l’énergie est de l’ordre de 10−4 tout du long avec un pic (très court) à 10−2 lors du
moment de première plus proche interaction.







Dépendance en O(N) du temps CPU de gyrfalcON

















FIG. IV.5: Temps CPU nécessaire pour faire évoluer dynamiquement une distribution de
Plummer à différents nombres de particules sur 3 unités de temps numérique. On observe
bien une dépendance globale linéaire en nombre de particules.
2.2.3 Lissage
Outre le paramètre θ permettant de déterminer la tolérance angulaire pour détermi-
ner si une cellule peut être utilisée dans son ensemble ou doit être subdivisée en cellules
filles, les corps présents dans la simulation intègrent un paramètre ε dit de lissage qui
permet de régulariser l’expression de la force de gravité en cas d’interaction proche




Pour une discussion complète des problèmes de lissage, voir Dehnen (2001). Pour nos
simulations, on a conservé les valeurs par défauts des paramètres θ (0,6) et ε (0,05), les
systèmes étudiés ne présentant pas de cas pathologique où leur valeur puisse grande-
ment influer. Néanmoins, pour la simulation à haute résolution, nous avons utilisé une
valeur inférieure pour le lissage : ε = 0,01.
3 Modéliser les Antennes
Le système des Antennes a déjà souvent été étudié par le passé. Une première modéli-
sation numérique a été faite par Toomre & Toomre (1972) avec un ensemble de particules
tests soumises à la seule action des deux centres galactiques considérés comme deux
masses ponctuelles. Ce mode de calcul néglige les interactions des particules du disque
entre elles et limite donc le nombre d’opérations à effectuer. L’étude a été reconduite par
Barnes (1988) avec plus de particules et un intégrateur en arbre avec une correspondance
acceptable avec les observations en position, mais moins bonne en vitesse. La présente
étude ne cherche pas à couvrir tout l’espace des paramètres accessibles pour coller en-
 Seulement 2N puisqu’on ne somme que les contributions des deux particules centrales sur l’ensemble
des N particules.

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core plus aux observations, mais plutôt à trouver des paramètres génériques permettant
de s’approcher au mieux des conditions d’environnement des amas dans les Antennes
dans l’idée d’une application à ces échelles.
À l’aide de nos deux outils informatiques, NEMO pour la mise en place et l’analyse
et gyrfalcON pour l’intégration, nous sommes prêts à nous lancer dans les modélisations
proprement dites. Commençons par discuter des conditions initiales probables de notre
simulation.
3.1 PRÉPARATION DES SIMULATIONS
Les galaxies, générées à l’aide de la commande magalie, sont des galaxies de type
spirales formées d’un bulbe et d’un disque de matière visible ainsi que d’un halo de
matière noire. Les rapports demasse entre les diverses composantes sont indiqués dans la
table IV.1 page 122. On peut aussi y trouver les distances caractéristiques d’extension des
diverses composantes. On a choisi des galaxies dominées par le potentiel de matière noire
à grande échelle. Il serait intéressant de faire varier ces paramètres pour en déduire leur
influence sur la morphologie finale de la rencontre, mais cela demanderait, outre le temps
de calcul, le développement de méthodes de comparaison morphologique automatisées
au-delà des buts de cette thèse.
On fait ensuite tourner chaque galaxie autour de deux de ses axes à l’aide de la com-
mande snaprotate puis on les colle dans un même fichier avec snapstack en intro-
duisant un différentiel en vitesse et position.
3.2 ÉTUDE PARAMÉTRIQUE
De nombreux paramètres peuvent être variés dans les différentes simulations. Sans
les citer tous, on pourrait
– changer les rapports de masses entre les deux galaxies initiales ;
– changer les extensions relatives des deux galaxies ;
– modifier leur composition interne (changer les ratios Bulbe/Disque/Halo, le rap-
port de Toomre, le nombre de particules constituant chaque élément, etc.) ;
– jouer sur les orientations relatives des deux galaxies par rapport à leur plan orbital ;
– et, enfin, modifier les paramètres de « lancé » que sont les différentiels initiaux en
vitesse et position.
On le comprend aisément, il ne saurait être question ici de trouver le jeu de paramètres
idéal pourmodéliser les Antennes. D’autant que la comparaison avec les observations dé-
pend tout autant de l’orientation du plan orbital avec le plan du ciel et de l’instant choisi
pour l’observation. De surcroît, lancer une exploration complète demande de grandes
ressources de calcul, de stockage et d’analyse. Parmi ces paramètres, il en est qu’il est
plus facile de faire varier que d’autres ou plus précisément qui vont avoir une influence
plus importante sur le résultat tout en restant à résolution relativement basse.
C’est pourquoi on a choisi de ne regarder que l’influence des deux derniers points
signalés, à savoir l’orientation relative dans l’espace des deux galaxies et leur vitesses et
positions initiales. Sur ce sous-espace à (tout de même) 6 dimensions, nous en avons
exploré 4 avec des simulations à 14 000 particules au total.
 En effet, la plupart des résultats obtenus dans ce chapitre l’ont été après inspection visuelle du résultat,
ce qu’il n’est plus possible de faire lorsqu’autant de paramètres sont en jeu.
 Et encore, en fixant le plan orbital à xy et en décrétant que le vecteur différentiel de vitesse n’ait une
composante que selon x alors que la composante x du vecteur position est fixée.

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3.2.1 Vitesse et position initiales
Les différentiels de vitesses et positions initiales des deux galaxies déterminent di-
rectement leurs orbites futures et notamment l’état final de l’interaction. Par exemple,
si vitesses et positions sont trop importantes, on a affaire à une orbite de type hyperbo-
lique et les deux galaxies passent trop loin l’une de l’autre pour interagir suffisamment
et encore moins pour fusionner. En cas de collision frontale (∆y = 0), le développement
des bras ne peut reproduire la forme particulière des bras des Antennes. Une vitesse ∆vx
initiale trop faible voire nulle conduit en règle générale à une fusion directe des deux
galaxies sans observation de la phase où coexistent à la fois bras de marée développés et
séparation des cœurs.
Pour obtenir une bonne correspondance avec le système observé des Antennes, il est
nécessaire d’avoir
– le développement de bras de marée étendus, obtenu après un premier passage de
paramètre d’impact faible ;
– une orbite suffisamment proche d’une orbite hyperbolique pour autoriser une fu-
sion uniquement lors de la seconde approche et laisser le temps aux bras de marée
de se développer.
Les paramètres utilisés sont détaillés en table IV.1 page 122. Ils mènent à une orbite
liée mais très elliptique que l’on peut observer en figure V.17 page 154 avec l’orbite finale
des centres de masse des deux galaxies. On peut remarquer deux choses sur cette figure :
– L’interaction entre les deux particules ponctuelles représentant chaque galaxie est
beaucoup plus forte que celle effectivement vécue par les galaxies. Cela est dû au
fait que la force d’attraction entre les particules ponctuelles est plus forte lors du
plus proche passage que dans le cas des galaxies étendues qui sont naturellement
« lissées » par leur distribution de masse.
– Malgré cette interaction plus lâche entre les deux centres de masse galactiques, la
friction dynamique provoquée par l’extension des deux halos (Barnes 1988) couplée
à l’échauffement dû au passage proche (Aguilar &White 1985) freine efficacement
les deux noyaux qui évoluent rapidement vers la coalescence.
3.2.2 Angle d’attaque
D’autres paramètres, dont l’influence dépend peu du nombre de particules utilisées
pour produire les simulations, sont les orientations de chaque galaxie par rapport à leur
plan orbital. Deux angles suffisent à définir entièrement l’orientation d’une galaxie du
fait de sa symétrie axiale de révolution. On a donc choisi de paramétrer les rencontres
par une première rotation selon l’axe des x puis une seconde rotation selon l’axe des y,
le tout permettant d’obtenir une galaxie d’orientation quelconque.
On peut tout de suite se rendre compte que si les deux galaxies ont leur disque dans le
plan orbital, on ne pourra jamais reproduire la forme caractéristique des Antennes, les
deux bras se courbant à l’inverse l’un de l’autre (voir figure IV.7 page 119). Obtenir la
courbure dans le même sens implique une observation perpendiculairement au plan or-
bital et donc nécessairement un angle de l’orientation des galaxies par rapport à ce même
plan orbital (voir la discussion faite dans Toomre & Toomre 1972). En conservant une
 Notons néanmoins qu’une comparaison directe de nos résultats avec leurs simulations n’est pas possible,
puisque dans leurs notations, nous avons β ≈ 4 et p ≈ 2, en dehors de leurs interpolation.
 en forme de cœur.
 dans une configuration rappelant le symbole du Yin et du Yang.

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FIG. IV.6: Comparaison de la configuration finalement retenue (à gauche) avec un réali-
sation dans laquelle le sens de rotation d’une des deux galaxies a été inversé (à droite).
On observe le non développement de l’un des bras pour la galaxie dont la rotation ne
correspond pas au sens de rotation global de la rencontre.
orientation donnée pour une galaxie, on a fait varier l’un des deux angles de l’autre pour
des résultats présentés en figure IV.6. Une remarque intéressante vient de la comparaison
de deux simulations avec un angle variant de 180◦, ce qui revient à changer le sens de ro-
tation initiale de la galaxie. On se rend compte que les bras de marée, bien visibles dans le
premier cas, sont pratiquement inexistants dans le second, ce qui s’explique simplement
par les conditions d’éjection (discutées en section 3.1 page 145) nécessitant une rotation
globale de la galaxie dans le même sens que celui de la rencontre.
3.2.3 Angle de vue
Un autre paramètre important est l’angle que fait la ligne de visée avec le plan or-
bital et la direction globale de l’interaction. Pour simplifier, on va se placer perpendicu-
lairement au plan orbital et rechercher, pour une même simulation dont les paramètres
sont possiblement proches de paramètres optimaux, la variation de l’aspect global de
la rencontre à cet instant. Les images sont présentées sur les figures IV.7 page suivante
et IV.8 page 120. On remarque que, en première approximation, un panel assez large
d’angles peut être choisi pour reproduire globalement l’aspect positionnel des Antennes.
3.2.4 Indétermination paramétrique
Étant donné la facilité avec laquelle on a pu obtenir une première estimation des pa-
ramètres permettant de reproduire le système des Antennes, il y a fort à parier que l’on
peut trouver des jeux de paramètres complètement disjoints permettant de trouver une
configuration initiale plausible et qu’en fait il existe un véritable ensemble de séries de pa-
ramètres permettant d’obtenir le résultat voulu avec plus ou moins de précision. Notons
qu’un projet à l’université de Vienne tend à automatiser cette recherche de paramètres
optimaux à l’aide d’algorithmes génétiques (Theis & Kohle 2001). Plutôt que de consti-
tuer une grille systématique de simulations dans l’espace des paramètres, des conditions

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FIG. IV.7: Influence de l’angle de vue sur le rendu externe de la simulation des Antennes.
La première image correspond à une prise de vue du plan orbital yx, puis chaque image
garde l’axe y (horizontal) et tourne selon lui d’un angle de 7,5◦ de manière à ce que
l’image centrale corresponde au plan yz (90◦). Une configuration spatiale proche de l’ob-
servation actuelle des antennes peut-être trouvée de l’image 9 (60◦) à l’image 15 (105◦).
On comprend qu’il soit relativement facile de reproduire les observations des Antennes
pour un spectre assez large de paramètres.

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FIG. IV.8: Influence de l’angle de vue sur le rendu externe de la simulation des Antennes.
La première image correspond à une prise de vue du plan zy (correspondant à l’image
centrale de la figure IV.7 page précédente), puis chaque image garde l’axe z (horizontal)
et tourne selon lui d’un angle de 7,5◦ de manière à ce que l’image centrale corresponde
au plan zx (90◦). La bande centrale permet de visualiser la forme de cœur caractéris-
tique d’une telle simulation (pour le bon angle de visée, bien entendu). La dernière ligne
d’images montre une fois encore un certain nombre de modèles de morphologie proche
de la morphologie finale attendue avec une belle séparation des deux cœurs galactiques
et une forme de « 3 » (ou de « ² » selon l’orientation) caractéristique des observations.
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initiales sont tirées (presque) au hasard, les simulations de type Ncorps restreints sont
effectuées puis comparées à l’aide de logiciels dédiés à des cartes d’observations. On sé-
lectionne alors parmi ces séries celles qui reproduisent le plus de caractéristiques observa-
tionnelles et on fait une seconde « génération » de simulations enmélangeant les séries re-
tenues. Cette manière de procéder, bien que s’appuyant sur des simulations somme toute
assez grossières, permet de trouver rapidement les attracteurs, c’est-à-dire les zones de
l’espace des paramètres potentiellement les plus proches des conditions initiales (Theis
& Spinneker 2003).
Pour le point qui nous intéresse, simuler le devenir d’un amas dans un champ de
marée cohérent avec la fusion galactique des Antennes, nous avons stoppé là nos in-
vestigations paramétriques et nous nous sommes concentrés sur une simulation à haute
résolution pour le jeu de paramètres donnant, à l’œil, le meilleur résultat.
3.3 SIMULATION À HAUTE RÉSOLUTION
Dans l’idée, décrite extensivement au chapitre V, de dériver le champ de marée res-
senti sur l’orbite d’un amas à l’intérieur du système en fusion, nous avons besoin d’une
simulation à haute résolution de celui-ci. Nous avons choisi les conditions initiales dé-
crites dans la table IV.1 page suivante. Avec un total de 1 400 000 particules pour environ
1011 M¯, une particule représente environ 105 M¯, l’équivalent de la masse visée d’un
amas à modéliser.
On a représenté en figure IV.9 page 123 l’évolution temporelle tous les 3 pas de temps
entre t = 0 et t = 10 puis tous les pas de temps pour cette simulation dans le plan orbi-
tal xy. On observe bien le développement des bras demarée après l’instant de plus proche
passage (entre t = 10 et t = 11) ainsi que les ponts de marée reliant les deux noyaux sur
environ 8 pas de temps avant que le deuxième passage (aux environs de t = 23) et la fu-
sion ne viennent les effacer. La figure IV.10 page 124 représente quant à elle l’évolution du
système aux mêmes instants, mais dans la ligne de visée supposée dont la détermination
est discutée dans les sections précédentes.
3.4 COMPARAISON AVEC LES OBSERVATIONS
3.4.1 Comparaison en position
Le point de comparaison principal pour ce qui est de la structure spatiale de notre
simulation sont les images prises par Hubble (voir figure IV.1 page 108) et les relevés
haute résolution en HI de Hibbard et al. (2001). L’image issue de la simulation est obte-
nue à l’aide du programme snapgrid qui permet de créer une image CCD en sommant
selon la ligne de visée un paramètre « luminosité » que l’on peut choisir et que l’on prend
ici proportionnel à la masse des particules constitutives du disque et du bulbe conte-
nues dans la cellule considérée. Une comparaison est donnée en figure IV.11 page 125.
Les contrastes au niveau des bras ont été fortement prononcés puisqu’ils sont en réa-
lité 250 fois plus faibles qu’au niveau du pic central. Les résultats sont corrects, même
si l’inclinaison du bras supérieur n’est pas parfaitement retrouvée. La comparaison avec
la figure 1 de Hibbard et al. (2001) montre qu’une unité de distance de notre simulation
gyrfalcON représente environ 4 pc. On note qu’avec cette méthode, plusieurs axes de vue
donnent des ajustements raisonnables avec la même image, appuyant sur le fait que le
jeu de paramètres n’est certainement pas unique.
 Ce qui permet de faire une simulation entière en une seconde environ.
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Galaxie 1 Galaxie 2 Barnes 1 Barnes 2
Bulbe
rb 1 : 1 1




hd 0,2 : 2 0,015
rd 1 : 5 1 : 3 0,08
Qd 1,5 1,75




rh 7 : 7 1




θx 60 −60 60 −60
θy 0 30 0 0
~r (−6;−6; 0) (6; 6; 0) (−0,5; 0; 0) (0,5; 0; 0)
~v (0,5; 0,25; 0) (−0,5;−0,25; 0) (0,66; 1,15; 0) (−0,66;−1,15; 0)
TAB. IV.1: Ensemble des données relatives à la simulation haute résolution. Le plan or-
bital est le plan xy. On a présenté les caractéristiques des deux galaxies utilisées dans la
simulation ainsi que celles de la réalisation de Barnes (1988). Pour les rayons, on donne
respectivement la distance caractéristique et la distance de coupure pour nos simulations,
une distance caractéristique seule pour les simulations de Barnes (1988). Les différences
entre les deux galaxies résident surtout dans l’agencement initial, la légère dissymétrie fi-
nale étant introduite par une dissymétrie de l’orientation initiale des galaxies. Les masses
de Barnes (1988) ont été normalisées de manière à ce que les masses totales des deux si-
mulations (Mtot = 7) correspondent. En revanche, on n’a pas cherché à renormaliser les
rayons utilisés par Barnes (1988). On voit néanmoins que les deux réalisations, bien que
différentes dans le détail, sont assez analogues. On notera cependant que les axes x et y
de rotation ne sont pas définis de la même manière.
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FIG. IV.9: Évolution temporelle de la simulation haute résolution des Antennes dans le
plan orbital aux instants t = 0, 3, 6, 9 puis 10 à 30 par pas de une unité de temps numé-
rique. Le premier plus proche passage se situe entre les temps 10 et 11 (fin de première
ligne et début de deuxième), la meilleure représentation du système tel qu’on peut le voir
aujourd’hui est trouvée pour t = 23, au milieu de la 4e ligne.

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FIG. IV.10: Évolution temporelle de la simulation haute résolution des Antennes selon la
ligne de visée aux instants t = 0, 3, 6, 9 puis 10 à 30 par pas de une unité de temps numé-
rique. Le premier plus proche passage se situe entre les temps 10 et 11 (fin de première
ligne et début de deuxième), la meilleure représentation du système tel qu’on peut le voir
aujourd’hui est trouvée pour t = 23, au milieu de la 4e ligne.
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FIG. 2.ÈLarge-scale distribution of the H I and optical light in NGC 4038/39. The top left panel shows a false-color representation of the intermediate-
resolution H I data (blue) and the CTIO B ] V ] R combined image in green and white. The top right panel of shows the B[R color map, where colors have
been determined for pixels with a signal-to-noise ratio greater than 5 mag arcsec~2). Blue colors correspond to B[R \ 0.5, light blue/cyan to(k
B
\ 26.4
0.5\ B[R \ 0.7, green to 0.7\ B[R \ 0.9, yellow/orange to 0.9\ B[R \ 1.1, red to 1.1 \ B[R \ 1.3, magenta to 1.3\ B[R \ 1.5, and white to
B[R [ 1.5. Surface brightness contours from the star-subtracted B-band image convolved to 25A resolution are drawn at intervals of (26.5, 26, 25.5, . . . , 20.5)
mag arcsec~2. The bottom left panel shows the intensity-weighted H I velocities (green indicates velocities close to systemic, and red and blue indicate
redshifted and blueshifted velocities, respectively) with isovelocity contours drawn at 10 km s~1 intervals. The bottom right panel maps the H I velocity
dispersion with the intermediate H I column density contours superposed. In this panel, blue/cyan corresponds to km s~1, green topH I \ 5.0 5.0\pH I \ 9.0km s~1, yellow/orange to km s~1, and red to km s~1. H I column densities are drawn at levels of (1, 2, 4, 8, . . .)] 28.88 mJy9.0\ pH I \ 13.0 pH I [ 13.0beam~1 km s~1, where the lowest contour corresponds to 1] 1020 cm~2.
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FIG. IV.11: Confrontation de la simulation à haute résolution des Antennes avec les obser-
vations en HI de Hibbard et al. (2001). L’orientation du bras supérieur n’est pas optimale
mais largement suffisante pour notre propos qui est de déterminer un environnement
générique dans un système de galaxies en interaction.
3.4.2 Comparaison en vitesses radiales
La confection de cartes de vitesses fait aussi appel au programme snapgrid du pa-
ckage NEMO, seulement cette fois, on ne prend plus la masse m comme poids de som-
mation, mais la quantité mvldv avec vldv la vitesse selon la ligne de visée. Il faut alors
diviser la carte obte ue par la carte en intensité dérivée précédemment. On en profite
pour faire une sélection de manière à écarter les zones recélant trop peu d’étoiles pour
être significatives.
La comparaison des cartes de vitesse de notre imulation avec celles données dans
Hibbard et al. (2001) permet de voir que là encore on retrouve bi la structure à grande
échelle des Antennes (voir figure IV.12 page suivante), on est donc rassuré quant au ca-
ractère générique de la simulation. À noter toutefoi qu’une comparaison poussée dans
la zo e des noyaux fai e en figure IV.13 page suivante ne permet as de remonter aux
caractéristiques de rotation mises en évidence sur la figure 9 de Hibbard et al. (2001).
On peut en profiter pour déterminer l’échelle de vitesse en comparaison avec les va-
leurs mesurées. L’extremumde vitesse des observations est de l’ rdre de 130 km.s−1 pour
une vitesse dans les si ulations de l’ordre de 0,7. En jouant avec les unités comme en sec-









d’où l’on déduit uM = 2,3.1010 M¯ et ut = 25 Myr puisque ur = 4 pc. On en tire une
estimation de la masse totale des deux galaxies
Mtot = 3.1011 M¯ (IV.5)
qui est une estimation raisonnable pour de telles galaxies. Remarquons que l’unité de
masse uM représente la masse d’un disque et est de l’ordre de grandeur de la moitié de la
masse du disque de la Voie Lactée.
ã
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FIG. IV.12: Comparaison des vitesses des structures à grand échelle de la simulation
haute résolution avec les données de Hibbard et al. (2001). Les caractéristiques des obser-
vations (noyau de vitesse opposée à celle de son ras de marée, maximum de vitesse au
milieu du bras, etc.) sont correctement retrouvées.
FIG. 9.ÈDetails of the H I emission within the disks of NGC 4038/39. The top left panel shows contours from the high-resolution H I data cube
) upon a false-color representation of the B-band image. Contours are drawn at levels of (1, 2, 4, 8, . . .)] 7.74 mJy beam~1 km s~1, where the(11A.4] 7A.4
lowest contour corresponds to a column density of 1] 1020 cm~2. The top right panel shows the same H I contours upon the B[K color map, where lighter
shades indicate bluer colors and darker shades represent redder colors. The middle two panels show the intensity-weighted H I velocities with isovelocity
contours drawn at 5 km s~1 intervals (left) and the H I velocity dispersion with the same H I contours as in the Ðrst panel (right). The bottom left panel shows
K-band image with the H I contours superposed, and the bottom right panel shows a gray-scale representation of the H I image, with the CO contours of
Wilson et al. (2000) superposed and red crosses marking the location of the SSCs identiÐed by Whitmore & Schweizer (their Table 4).
FIG. IV.13: Comparaison des vitesses des structures à petite échelle de la simulation haute
résolution avec les données de la figure 9 de Hibbard et al. (2001). La rotation des noyaux,
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Chapitre V
Coupler gyrfalcON & nbody6
AU COURS DES DERNIÈRES ANNÉES, nbody6 s’est étoffé de diverses méthodesde traitement analytique du champ de marée qu’un amas peut rencontrer surson orbite. Néanmoins, au cours de nos expérimentations, nous nous sommesrendus compte qu’il manquait une implémentation permettant le traitement
d’un champ de marée arbitraire et non simplement celui rencontré sur une orbite à l’in-
térieur d’une galaxie spirale statique. Ce chapitre vise à corriger ce manque. Après une
description succincte des différentes méthodes déjà disponibles, nous décrirons le prin-
cipe de celle que nous avons implémentée durant cette thèse, basée sur le tenseur de ma-
rée. Nous verrons comment le récupérer depuis une simulation à grande échelle avec une
exploration de quelques orbites tirées de la simulation haute résolution du chapitre IV.
Une étude plus précise des modes compressifs rencontrés dans cette simulation est me-
née. Pour terminer, une rapide application du nouveau code est présentée ainsi qu’une
étude analytique de l’influence possible des modes compressifs.
1 Méthodes disponibles dans nbody6
Avant de nous intéresser à la méthode que nous avons mise au point pendant cette
thèse, passons quelques temps à décrire celles que l’on trouve déjà dans la version la plus
récente de nbody6.
1.1 ORBITE CIRCULAIRE
La première méthode consiste à suivre l’amas dans une orbite circulaire dans le plan
galactique. En se plaçant dans le référentiel non galiléen centré sur l’amas et en rotation
synchrone avec l’orbite (l’axe des x reste toujours radial par rapport à l’orbite), le champ
de marée ressenti est statique. Modulo l’ajout de la force de Coriolis, on peut s’assurer
analytiquement de la conservation de l’énergie connaissant le potentiel appliqué. Celui-ci




Chap. V Coupler gyrfalcON & nbody6
La force s’exprime par
~Fm = k1 x− k2 y− k3 z (V.1)
avec les ki tous positifs représentant une force de marée étirante selon l’axe reliant l’amas
au centre galactique et compressive selon les deux autres axes. L’énergie potentielle asso-
ciée à cette force de marée s’écrit simplement








L’énergie potentielle de marée peut alors être ajoutée à l’ensemble des énergies calculées
lors des contrôles énergétiques effectués par nbody6 sans problème de conservation.
Cette implémentation a permis d’explorer une première influence des forces de marée
sur l’évolution des amas stellaires (Aarseth & Heggie 1998, par exemple). Néanmoins, la
limitation volontaire aux orbites circulaires reste peu réaliste et le problème s’est rapide-
ment posé de savoir comment un amas se comporterait sur une orbite elliptique inclinée
par rapport au plan de la galaxie.
1.2 ORBITE ELLIPTIQUE 3D
1.2.1 Principe
Une seconde implémentation a donc vu le jour qui laisse à nbody6 le soin d’inté-
grer l’orbite du centre de masse de l’amas autour d’une galaxie spirale modélisée par
un disque de Miyamoto & Nagai (1975), un potentiel logarithmique représentant le halo
de matière noire (Binney & Tremaine 1987) et un point-masse comme paramètre libre
pour modéliser le trou noir supermassif du centre de la galaxie hôte (Ferrarese & Ford
2005). À partir de ces renseignements, il est aisé de calculer la force exercée par la ga-
laxie en un point quelconque de l’amas et d’y soustraire celle s’exerçant sur son centre
de masse, comme il se doit lorsqu’on se place dans le référentiel non galiléen en trans-
lation elliptique selon l’orbite de l’amas. Ce choix permet de s’affranchir du calcul de la
force de Coriolis. L’utilisation de la différence pour calculer la force de marée permet
en outre d’abandonner l’approximation linéaire et de suivre l’évolution des bras de ma-
rée de l’amas le long de son orbite, obtenant par la même occasion une simulation plus
complète et plus réaliste des amas globulaires de la Voie Lactée.
1.2.2 Conservation de l’énergie
Le potentiel de marée n’étant plus statique, l’affectation d’une énergie potentielle (par
ailleurs non dérivable analytiquement dans ce cas) ne suffit plus à équilibrer l’équation
énergétique, les variations temporelles du potentiel permettant l’échange d’énergie entre
l’orbite de l’amas et l’amas lui-même. Il devient donc nécessaire de corriger cette dérive
par l’intégration «manuelle » du travail du champ galactique sur chaque étoile de l’amas.





~Fmi · ~vi dt. (V.3)
 qui n’apporte plus d’avantage, le potentiel ne pouvant être rendu statique par le passage à un référentiel
tournant.

2 Méthode du tenseur de marée
Le caractère multi-temps d’intégration inhérent à nbody6 (et lui permettant d’intégrer
précisément les étoiles rapides du cœur alors que celles évoluant en périphérie sont mises
à jour moins souvent) pose ici un problème car la correction en énergie ne peut se faire
qu’entre deuxmises à jour de la particule. Cette correction étant d’autant plus importante
que la particule est lointaine : il peut arriver qu’une particule de l’extérieur retienne une
quantité non négligeable de l’énergie totale de l’amas du fait de sa situation géographique
et fasse (en apparence) diminuer la précision globale de la simulation mesurée par la
variation relative d’énergie entre deux sorties. Néanmoins, pour un nombre de particules
suffisant, les erreurs de corrections restent assez faible pour s’en accommoder.
1.3 ET MAINTENANT ?
Cette dernière implémentation a permis d’étudier en détails l’influence du champ de
marée galactique sur la dispersion des amas (Baumgardt & Makino 2003). Néanmoins,
elle se cantonne toujours à des orbites autour d’une galaxie de type spirale. Bien sûr,
on pourrait imaginer modifier la formule analytique décrivant le potentiel appliqué pour
explorer d’autres problèmes tel l’influence d’une galaxie elliptique, mais on est toujours
contraint à des potentiels statiques dont il faut connaître une modélisation analytique des
forces exercées, sans compter le codage supplémentaire, la lecture des paramètres initiaux
et la modification de toutes les routines utilisées. En particulier, pour le cas pourtant
facilement imaginable de deux galaxies en forte interaction, on ne peut décrire l’évolution
du potentiel sur une orbite quelconque par une formule analytique simple. Il a donc fallu
attaquer le problème par un autre côté.
2 Méthode du tenseur de marée
L’idée à la base de la méthode est de calculer la force de marée dans l’approxima-
tion linéaire en suivant le long de son orbite une particule d’une simulation gyrfalcON à
grande échelle. En effet, la résolution en masse des simulations discutées au chapitre IV
est de l’ordre de 105 M¯, ce qui correspond approximativement à la masse d’un amas
que nous désirons simuler. Suivre une particule au cours du temps revient donc à suivre
l’amas sur son orbite.
2.1 POURQUOI DIABLE UN TENSEUR ?
Soit R◦ le repère galiléen de référence dans lequel évoluent les deux galaxies en in-
teraction. L’étoile α de l’amas A que l’on souhaite modéliser est soumise à une accéléra-
tion ~aα dans R◦ que l’on peut séparer en deux termes, l’un tirant son origine des forces de
gravité internes à l’amas, l’autre provenant du potentiel externe créé par la distribution
globale de masse dans les galaxies en interaction. En notant ~rα la position de l’étoile α
dans R◦, ~gβ le champ gravitationnel créé par l’étoile β et ~gext le champ découlant du
potentiel externe, on a




 De l’ordre de 10 000 d’après nos tests.
 sans en oublier...

Chap. V Coupler gyrfalcON & nbody6
Le centre de gravité G de l’amas A n’est soumis, par définition, qu’au champ gravitation-
nel externe
~aG = ~gext(~rG). (V.5)









La taille caractéristique de l’amas étant petite comparée à la distance caractéristique de
variation du champ externe, nous pouvons procéder à la linéarisation de l’expression
précédente en notant
δ~rα = ~rα −~rG (V.7)
la position de l’étoile α dans le référentiel barycentrique.
Il est utile d’introduire ici les notations d’Einstein concernant la représentation indi-
cée des vecteurs et tenseurs ainsi que la convention de sommation implicite. La notation
indicielle revient à représenter un vecteur ~v par l’ensemble de ses composantes vi, i va-
riant de 1 à 3. La convention de sommation suppose quant à elle que dès qu’un indice
apparaît deux fois dans un produit, on somme sur l’ensemble des valeurs possibles de
l’indice considéré. Ainsi la norme du vecteur ~v s’écrit
‖~v‖2 = vivi. (V.8)
Travaillant dans un cadre non relativiste avec une métrique euclidienne, nous ne fe-
rons guère la différence entre les indices covariants (vi) et les indices contravariants (vi)
et les changerons de place afin d’améliorer le rendu typographique des formules, no-
tamment pour trouver facilement les zones de sommations implicites et préserver « l’ho-
mogénéité indicielle ». De plus, se contentant d’un espace tridimensionnel, nous nous
restreindrons à utiliser des indices latins, les indices grecs étant utilisés uniquement en
tant qu’étiquettes pour les étoiles. Posons enfin une notation plus compacte pour ce qui
est des dérivées spatiales
∂i f ≡ ∂ f∂xi . (V.9)









L’influence de la distribution de masse à grande échelle ne s’exprime que dans le terme
T ji ≡ ∂ jgiext ~rG (V.11)
que nous appellerons à présent « tenseur de marée ». Il suffit donc de connaître les 9 com-
posantes de ce tenseur pour pouvoir calculer l’effet du champ demarée en n’importe quel
point de l’amas. Le tenseur lui-même ne dépend que de la position de l’amas sur son or-
bite et de l’état de la distribution globale de masse à cet instant. C’est cette propriété
que l’on va appliquer par la suite pour calculer l’effet à l’intérieur de l’amas intégré par
nbody6 du champ de marée issu de gyrfalcON (via le calcul de Ti j).

2 Méthode du tenseur de marée
Remarquons pour finir que le tenseur de marée est nécessairement symétrique (ce qui
réduit à 6 le nombre de composantes à calculer) puisque le champ gravitationnel dérive
d’un potentiel
giext = −∂ iφext (V.12)
et, par théorème de Schwarz (Appel 2003), on en déduit
Ti j = −∂i(∂ jφ) = −∂ j(∂iφ) = T ji. (V.13)
2.2 RÉCUPÉRER LE TENSEUR DE MARÉE
Tout le jeu consiste à présent à tirer le tenseur Ti j d’une simulation gyrfalcON à grande
échelle. On extrait du fichier de sortie de gyrfalcON les masses et positions de toutes les
particules de la simulation. Elles vont nous permettre de calculer potentiel et force gra-
vitationnelle exercés au voisinage de la particule représentant l’amas. On peut alors en
déduire à chaque instant l’expression du tenseur de marée à la position de l’amas. Ce ten-
seur varie tout autant du fait de l’avancée de l’amas sur son orbite que de la modification
de la distribution de masse globale du potentiel. On s’affranchit ainsi de la restriction à
une orbite dans un potentiel statique, permettant de modéliser le champ de marée dans
le cadre plus réaliste de galaxies en évolution.
Plusieurs techniques ont été développées afin d’obtenir la valeur du tenseur de marée
la plus fidèle possible. Nous allons détailler une première voie explorée avant de nous
concentrer sur celle qui a finalement été retenue.
2.2.1 Calcul par sommation directe
L’idée la plus naturelle revient à considérer connue l’expression analytique de chaque
quantité à calculer. En effet, le potentiel gravitationnel en ~rG vaut, en notant γ une parti-







D’où il vient l’expression du champ gravitationnel en G





)3/2 x iγ . (V.15)
Et enfin















expression dont on peut facilement vérifier la symétrie dans les indices i et j.











FIG. V.1: Représentation schématique des points permettant le calcul du tenseur demarée
par méthode différentielle. Le point où l’on veut calculer l’expression du tenseur est au
centre du cube.
Cette méthode, bien qu’attrayante, recèle cependant quelques travers :
– d’ordre numérique d’une part puisque, les dérivées s’enchaînant, les interactions
avec les particules proches dominent le tenseur et rendent ses variations tempo-
relles et spatiales fortement discontinues en fonction du nombre et de la distance
de ses plus proches voisins ;
– d’ordre théorique d’autre part car le tenseur ainsi formé est nécessairement de trace
nulle, résultat découlant directement de l’approximation de points-masses utilisée
et du fait que le laplacien de 1/r est nul.












Ces deux problèmes se résolvent avec l’introduction d’un paramètre de lissage ε qui











x kγ xγk + ε2
)3/2 x iγ , (V.19)
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x kγ xγk + ε2
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. (V.20)
Néanmoins les résultats des tests similaires à ceux présentés dans la section 2.3 ont mon-
tré que la précision escomptée n’était pas au rendez-vous. Il a donc fallu creuser encore
un peu.
2.2.2 Méthode différentielle
Après une brève excursion malheureusement vaine parmi les décompositions en har-
moniques sphériques, nous nous sommes penchés sur une méthode permettant à la fois
de limiter les problèmes de convergence numérique tout en contournant celui de la trace
nulle.

2 Méthode du tenseur de marée
L’idée est que, comme les calculs du champ et du potentiel par la première méthode
sont relativement stables, on procède à une dérivation spatiale numérique plutôt qu’ana-
lytique. On calcule les champs exercées par l’ensemble des particules exceptée la particule
cible au centre des six faces d’un cube fictif de côté 2δ l’entourant (voir figure V.1 page






et de même sur les deux autres couples de points pour en déduire les 6 autres compo-
santes du tenseur. On vérifie a posteriori que le tenseur obtenu est bien symétrique.
Bien que nécessitant toujours un lissage ε dans le calcul du champ ainsi que la défi-
nition (et le choix) du voisinage δ pour le calcul du tenseur, le problème de la trace est de
facto supprimé puisqu’il est à présent inclus dans la variation lisse du champ, possible si
le nombre de particules de la simulation à grande échelle est suffisant.
Il s’agit à présent de le prouver au travers de divers tests réalisés dans des potentiels
de Plummer et de Hernquist.
2.3 TESTER LES ALGORITHMES
Afin de vérifier la précision des quantités récupérées, nous avons testé notre algo-
rithme sur des réalisations à 105 corps de potentiels connus (Plummer et Hernquist)
générés respectivement à l’aide des commandes NEMO mkplummer et mkhernquist.
En appliquant l’algorithme sur une ligne rajoutée de corps également espacés selon l’axe
des x, on réalise une coupe du modèle selon cet axe et on a accès aux variations spatiales
des quantités à étudier. On comparera ces coupes selon deux axes parallèles à Ox, l’un
passant par l’origine (0; 0; 0) et l’autre excentré par rapport au centre de densité passant
par le point (0; 0,5; 0).
2.3.1 Formules analytiques
À partir des expressions analytiques des potentiels d’une sphère de Plummer (1911)
de masse totale M et de rayon caractéristique b
φP = − G M(
b2+ xkxk
)1/2 (V.22)
et d’un modèle de Hernquist (1990) de masse totale M et de rayon caractéristique a





il est aisé de déduire les expressions du champ gravitationnel et du tenseur de marée.
 Ce qui prouve au moins qu’il n’y a pas de bug évident dans le programme.

Chap. V Coupler gyrfalcON & nbody6
On obtient respectivement
g jP = −
G M(
b2+ xkxk
)3/2 x j, (V.24)
Ti jP = −
G M(
b2+ xkxk
)5/2 [δi j (b2+ xkxk)− 3 xix j] , (V.25)





)2 x j√xkxk , (V.26)
























Les comparaisons sont présentées sur les figures V.2 à V.9. On remarque que quelle
que soit la valeur (raisonnable) du paramètre de lissage ε, les potentiels, champs et ten-
seurs sont bien retrouvés dans les deux modèles pour les échantillonnages hors-axe (fi-
gures V.3 page 138 et V.7 page 142).
Pour l’échantillonnage passant par l’origine, le modèle de Plummer est retrouvé pour
plusieurs valeurs de la distance de lissage ε, ce qui est logique puisque le potentiel de
Plummer est lui-même déjà lissé (figure V.2 page ci-contre).
Le potentiel de Hernquist, de dérivée singulière à l’origine est d’autant mieux re-
trouvé que ε est petit. Le champ (théoriquement discontinu à l’origine) l’est aussi plutôt
bien, bien que la discontinuité soit difficile à reproduire et que la courbe devienne brui-
tée, le modèle étant particulièrement peuplé en son centre. Par conséquent, la structure
du tenseur de marée est soit particulièrement bruitée pour de petites distances de lissage,
soit fausse pour des valeurs plus élevées de ε, la discontinuité s’effaçant à l’échelle δ du
calcul par différentiation (figure V.6 page 141).
Dans le système étudié, l’apparition d’une telle singularité de densité est très peu
probable sur les orbites permettant une évolution relativement longue de nos amas sans
dispersion. La distance de lissage utilisée dans gyrfalcON vaut ε= 0,01 mais les tests pré-
cédents ont montré qu’il valait mieux prendre ε = 0,1 dans notre algorithme pour éviter
le bruit statistique. Enfin, dans les bras de marée, la densité en particules est bien plus
faible que, par exemple, dans les cœurs galactiques, réduisant le risque d’interactions à
petite échelle. Pour le vérifier, nous avons comparé le tenseur dérivé par notre algorithme
sur une orbite effective d’une particule dans les deux potentiels (figures V.5 page 140
et V.9 page 144) avec une estimation analytique d’un point se situant au même endroit
dans le système. Les valeurs effectives du tenseur sont bien retrouvées à condition que
le nombre de particules soit suffisant pour réduire au maximum le bruit statistique et
correctement représenter le potentiel effectif. L’influence de ce bruit peut d’ailleurs se
mesurer au décalage des orbites de deux particules considérées lancées avec les mêmes
conditions initiales.

2 Méthode du tenseur de marée
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FIG. V.2: Comparaison des performances de l’algorithme de récupération de tenseur de
marée pour diverses valeurs de la distance de lissage ε de 0,02 ( ) à 0,2 ( ) en passant
par 0,05 ( ) et 0,1 ( ) ainsi que l’expression analytique associée ( ) pour une réali-
sation à 100 000 corps d’un potentiel de Plummer en passant par l’origine. Toutes les
composantes sont bien retrouvées à partir de ε = 0,1, le bruit statistique commençant à
être génant dans la récupération du tenseur à partir de ε = 0,05.

Chap. V Coupler gyrfalcON & nbody6
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FIG. V.3: Comparaison des performances de l’algorithme de récupération de tenseur de
marée pour diverses valeurs de la distance de lissage ε de 0,02 ( ) à 0,2 ( ) en pas-
sant par 0,05 ( ) et 0,1 ( ) ainsi que l’expression analytique associée ( ) pour une
réalisation à 100 000 corps d’un potentiel de Plummer en passant par le point (0; 0,5; 0).
Là, le potentiel est déjà presque parfaitement retrouvé pour ε = 0,1, de même que le
champ selon l’axe des x et le premier élément du tenseur de marée. On remarque aussi
l’apparition de bruit statistique pour ε ≤ 0,05 confirmant la valeur ε = 0,1 comme valeur
par défaut.

2 Méthode du tenseur de marée
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FIG. V.4: Comparaison des performances de l’algorithme de récupération de tenseur de
marée pour diverses valeurs de la distance de lissage ε de 0,02 ( ) à 0,2 ( ) en pas-
sant par 0,05 ( ) et 0,1 ( ) ainsi que l’expression analytique associée ( ) pour une
réalisation à 100 000 corps d’un potentiel de Plummer en passant par le point (0; 0,5; 0).
La différence avec la figure V.3 page précédente est dans le choix des composantes puis-
qu’on regarde selon la composante 2, elle aussi non nulle dans ce cas. Le choix ε = 0,1
conserve le meilleur rapport précision sur bruit.

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FIG. V.5: Comparaison (en haut) entre les valeurs retrouvées par notre algorithme ( )
et celle dérivée de manière analytique en suivant la particule le long de son orbite ( )
pour deux réalisations d’un potentiel de Plummer (en bas), l’un à 100 000 particules ( )
et l’autre à 10 000 particules ( ). Les deux particules considérées partent avec les mêmes
conditions initiales en (1,0,0) et suivent des orbites similaires dans les deux réalisations.
La conclusion de cette comparaison est que « en conditions » l’algorithme se comporte
bien mais qu’il est tout de même nécessaire d’avoir un nombre suffisant de particules
pour limiter le bruit statistique.

2 Méthode du tenseur de marée
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FIG. V.6: Comparaison des performances de l’algorithme de récupération de tenseur de
marée pour diverses valeurs de la distance de lissage ε de 0,02 ( ) à 0,2 ( ) en passant
par 0,05 ( ) et 0,1 ( ) ainsi que l’expression analytique associée ( ) pour une réalisa-
tion à 100 000 corps d’un potentiel de Hernquist en passant par l’origine. On remarque
que le potentiel est parfaitement retrouvé à partir de ε ≤ 0,05, alors que le champ né-
cessite de descendre à ε = 0,02 pour bien résoudre la discontinuité. Néanmoins, le bruit
devient tel que le tenseur est totalement méconnaissable. De toutes les façons, vu le carac-
tère discontinu de l’expression du champ, le lissage implique nécessairement un passage
par F1H(0) = 0 et donc une plongée du tenseur dans les valeurs très négatives alors que la
formule théorique reste toujours positive.

Chap. V Coupler gyrfalcON & nbody6
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FIG. V.7: Comparaison des performances de l’algorithme de récupération de tenseur de
marée pour diverses valeurs de la distance de lissage ε de 0,02 ( ) à 0,2 ( ) en pas-
sant par 0,05 ( ) et 0,1 ( ) ainsi que l’expression analytique associée ( ) pour une
réalisation à 100 000 corps d’un potentiel de Hernquist en passant par le point (0; 0,5; 0).
Là, le potentiel est déjà presque parfaitement retrouvé pour ε = 0,1, de même que le
champ selon l’axe des x et le premier élément du tenseur de marée. On remarque aussi
l’apparition de bruit statistique pour ε ≤ 0,05 confirmant la valeur ε = 0,1 comme valeur
par défaut.

2 Méthode du tenseur de marée
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FIG. V.8: Comparaison des performances de l’algorithme de récupération de tenseur de
marée pour diverses valeur de la distance de lissage ε de 0,02 ( ) à 0,2 ( ) en passant
par 0,05 ( ) et 0,1 ( ) ainsi que l’expression analytique associée ( ) pour une réalisa-
tion à 100 000 corps d’un potentiel de Hernquist en passant par le point (0; 0,5; 0). La dif-
férence avec la figure V.7 page précédente est dans le choix des composantes puisqu’on
regarde selon la composante 2, elle aussi non nulle dans ce cas. Le choix ε = 0,1 conserve
le meilleur rapport précision sur bruit.

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FIG. V.9: Comparaison (en haut) entre les valeurs retrouvées par notre algorithme ( ) et
celle dérivée de manière analytique en suivant la particule le long de son orbite ( ) pour
deux réalisations d’un potentiel de Hernquist (en bas), l’un à 100 000 particules ( ) et
l’autre à 10 000 particules ( ). Les deux particules considérées partent avec les mêmes
conditions initiales en (1,0,0) et suivent des orbites similaires dans les deux réalisations.
La conclusion de cette comparaison est que « en conditions » l’algorithme se comporte
bien, même avec une distribution de Hernquist, mais qu’il est tout de même nécessaire
d’avoir un nombre suffisant de particules pour limiter le bruit statistique.

3 Étude de quelques orbites typiques
S. Mengel et al.: Star formation in NGC 4038/4039 43
Fig. 1. Ks-band ISAAC image with the location of the 1072 detected point-like sources marked. FWHM of the PSF in this image is below 0.′′4.
Not all of the detected sources are clusters, as there are also a few foreground stars and background galaxies.
two bands (V: 1.6 pix, Ks: 2.6 pix), we used different fixed
apertures (V: r = 3 pix, Ks: r = 5 pix), and the aperture cor-
rections were 0.7 mag and 0.5 mag for V and Ks, respectively.
So, in summary, for the isolated clusters we used the curve-of-
growth technique, and therefore variable apertures, to obtain
the total magnitudes, whereas for clusters with nearby neigh-
bours, we performed aperture photometry and applied an av-
erage aperture correction. We then determined optical colours
(U − B, B− V , V − I) all within the same apertures (r = 3 pix),
since the PSF did not vary significantly over the optical wave-
length range.
For the computation of Hα fluxes, we used the magni-
tudes of the Hα photometry within the r = 3 pix aperture and
subtracted a continuum flux estimated from a linear interpo-
lation of the V- and I-band fluxes at the central wavelength
of the used narrow band filter (λcen = 658 nm). We de-
cided to take such a small aperture to avoid including flux
from neighbouring clusters in the cases of crowded regions.
Radial plots performed on some of the isolated, bright clusters
in the continuum-subtracted Hα image showed us that most
(70%−95%) of the emission line flux was indeed contained
within this aperture. However, in the crowded regions with
many clusters around 7 Myr, overlap in the emission line flux
is quite common (see the red channel of Fig. 4 in Whitmore
et al. 1999). The largest shells of some older clusters have radii
of more than 20 pixels, and we clearly cannot integrate out to
these distances without including a lot of neighbouring clus-
ters. Our selection of a 3 pix radius is therefore the attempt to
optimize the result for young clusters with strong emission. For
older clusters with extended, low-luminosity shells, this will
FIG. V.10: Figure tirée deMengel et l. (2005) représent nt la localisation des amas dans les
Antennes. Tous les points rouges ne sont pas des a as, certains pouvant être des étoiles
d’avant-plan, mais la plupart le s nt.
3 Étude de quelqu s orbites typiq es
3.1 CHOIX DES ORBITES
L’observation des amas dans les Antennesmontre qu’ils se répartissent sur l’ensemble
des deux galaxies, depuis les cœurs jusqu’à dans leurs bras de marée (voir figure V.10).
Pour faire une première sélection parmi les orbites possibles, on prend les 1 000 premières
particules constituant le disque de la galaxie 1. Leur distribution (présentée en haut à
gauche de la figure V.11 page suivante) montre qu’elles sont bien réparties sur l’ensemble
du disque et devraient donc couvrir l’ensemble des orbites accessibles.
Si l’on regarde cette même distribution (en haut à droite de la figure V.11 page sui-
vante) au dernier instant de la simulation, environ 20% d’entre-elles se retrouvent dans
les bras de marée alors que le reste se concentre dans la zone où les deux cœurs galac-
tiques ont fusionné. La répartition initiale des étoiles terminant dans les bras de marée
(en H sur les figures) montre une forme en spirale, mettant l’accent sur les orbites dont les
paramètres sont à même d’éjecter leur hôte lors de la collision. Une étude plus poussée de
ces orbites (graphe inférieur de la figure V.11) montre que toutes les orbites échantillon-
nées envoyées sur les bras de marée le sont après un plus proche passage du centre de
gravité global du système alors que les particules situées sur des orbites non résonantes
au premier passage sont très rarement éjectées par la suite, comme on peut s’y attendre
pour un système non collisionnel où les interactions à deux corps sont limitées par le
lissage.





















































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































Vue initiale t = 0
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Vue finale t = 50
x
y



















FIG. V.11: Sélection des 1 000 premières étoiles du disque de la galaxie 1 dans la simula-
tion à haute résolution. Celles-ci ont été séparées selon leur distance aux galaxies fusion-
nées à l’issue de la simulation. On remarque que les étoiles qui terminent dans les bras
de marée ( H ) sont disposées en spirale initialement dans le disque de manière à être en
résonance lors de l’interaction et efficacement éjectées. Noter que les échelles des deux
figures supérieures sont différentes d’un facteur 10 environ. La figure inférieure présente
l’évolution de la distance au centre de masse global au cours du temps des 100 premières
étoiles. L’interaction se fait aux alentours de t = 10 pour une représentation correcte des
Antennes à t = 23.


























































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































Orbites choisies pour comparaison des effets de marées
x
y












FIG. V.12: Orbites des particules choisies pour comparer les effets de marée. On a sélec-
tionné quatre particules, l’une qui repasse par les cœurs fusionnés au cours de la simula-
tion ( 6 ), une en train de retomber vers les restes de la fusion ( ), une troisième située au
milieu des bras de marée ( ) et une dernière en extrémité de bras ( ). Pour permettre
la visualisation facile des orbites dans les cœurs, nous avons supprimé de l’image toutes
les particules se trouvant en projection à moins de 5 unité de distance du centre de masse
final.
De toutes ces orbites, on va en choisir 4 suffisamment « typiques » pour pouvoir en
déduire des informations globales sur l’influence de l’histoire de formation des amas sur
leur ségrégation de masse. Nous avons donc choisi
– une orbite arrivant à l’extrémité du bras de marée ;
– une orbite passant en son centre ;
– une orbite à la limite de rester dans les cœurs galactiques ;
– et une orbite, probablement très dispersive, traversant plusieurs fois les cœurs fu-
sionnés des deux galaxies.
Les tracés des orbites sont présentés en figure V.12
3.2 REPRÉSENTATION DU TENSEUR
Le tenseur de marée étant symétrique réel, il est diagonalisable dans une base ortho-
gonale (que l’on prendra orthonormale). Ses vecteurs propres nous indiquent les direc-
tions où le tenseur est soit entièrement compressif (de valeur propre négative), soit entiè-
rement extensif (de valeur propre positive). Leur connaissance est équivalente à connaître
l’orientation et la forme de l’ellipsoïde instantané d’équilibre associée à notre amas. Nous
avons donc développé un programme destiné à récupérer les valeurs et vecteurs propres
du tenseur de marée sur une orbite donnée à l’aide des routines de diagonalisation de
matrices symétriques 3 par 3 développées par Kopp (2006).

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FIG. V.13: Le graphe supérieur de cette figure représente l’évolution au cours du temps
de la valeur propre maximale du tenseur de marée pour les quatre orbites sélectionnées
précédemment, à savoir celle restant dans les cœurs en fusion ( ), celles en début ( ),
milieu ( ) et fin de bras de marée ( ). Ces valeurs propres maximales subissent toutes
une forte diminution lors du premier passage le plus proche entre les deux galaxies entre
250 et 275 Myr (t = 10 à t = 11). Cette diminution est telle qu’elle conduit même (pour
certaines orbites) à un tenseur dont toutes les valeurs propres sont négatives et ainsi
une force de marée totalement compressive comme on peut le voir sur le zoom dans la
figure inférieure gauche. On remarque de plus qu’en règle générale, la valeur absolue
des valeurs propres du tenseur tend à fortement diminuer dès la plus proche interac-
tion, permettant aux nuages de gaz de se condenser plus facilement pour former amas
et super-amas. La figure inférieure droite représente l’évolution des trois valeurs propres
pour l’orbite repassant par les cœurs, passages que l’on peut voir à 600 Myr ou 1150 Myr.

3 Étude de quelques orbites typiques
La figure V.13 page ci-contre représente l’évolution des valeurs propres maximales
sur chacune des orbites tests choisies. On y reconnaît la phase initiale à relativement
fort champ de marée correspondant à l’orbite suivie par les particules à l’intérieur du
disque de leur galaxie originelle. Puis vient une phase consécutive à l’interaction rap-
prochée (vers 275 Myr) où ces valeurs propres s’effondrent jusqu’à devenir toutes néga-
tives (fait discuté dans la section suivante). Les particules restant dans les bras de marée
connaissent une phase d’accalmie où le tenseur de marée est divisé d’un facteur 10 envi-
ron. Seule la particule dont l’orbite repasse auprès des noyaux connaît des séquences à
fort champ de marée pouvant être plus élevées que la séquence initiale.
3.3 SÉQUENCES COMPRESSIVES
3.3.1 Existence
L’étude des courbes donnant l’évolution des valeurs propres du tenseur au cours du
temps révèle qu’aux alentours de 300 Myr et pour une durée variant de 50 à 200 Myr
les trois valeurs propres sont négatives en même temps. En d’autres termes, les forces
de marées exercées aux alentours de la particule sont compressives de tout côté. Cette
séquence pourrait correspondre à la phase permettant la condensation du nuage de gaz à
l’origine des amas dont on veut suivre l’évolution. On peut se demander s’il est possible
physiquement d’obtenir un champ de marée compressif de toutes parts hors des régions
centrales (cas déjà remarqué par Dekel et al. 2003). Construisons un tel exemple. Considé-
rons deux distributions de masses identiques M de type Plummer situées respectivement
en pi et qi. Le tenseur résultant en xi s’écrit




b2+ (xk − pk)(xk − pk)
)− 3 (xi − pi)(x j − p j)](






b2+ (xk − qk)(xk − qk)
)− 3 (xi − qi)(x j − q j)](
b2+ (xk − qk)(xk − qk)
)5/2 (V.28)
Si l’on suppose que pi = (a,0,0) et qi = (0, a,0) et que l’on regarde en xi = (0,0,0), c’est-
à-dire tel que les deux distributions soient à la perpendiculaire du point d’observation,
on trouve














T12 = T21 = T13 = T31 = T23 = T32 = 0 (V.30)






Ainsi, à condition que 2 b2 > a2, c’est-à-dire que les deux systèmes aient aumoins leurs
rayons de mimasse tangents (voir figure V.15 page 151), il existe des zones non triviales
où le tenseur est diagonal à valeurs propres toutes négatives, donc totalement compressif.
Sur cette même figure, on peut voir les deux systèmes encore plus prochse avec une
extension de la zone compressive à des parties initialement sous contrainte opposée par
le champ de marée.
 ou des groupes d’amas.

Chap. V Coupler gyrfalcON & nbody6









































FIG. V.14: Même principe qu’en figure V.13 page 148 mais en échelle logarithmique. où
l’on se rend compte de la chute d’un facteur 10 à 100 de la composante extensive du
tenseur de marée lors du passage dans les bras. En outre, l’examen des opposés de cette
valeur propre maximale révèle que toutes les orbites ne sont pas égales quant à la phase
compressive, l’orbite dans le bras qui reste au final proche des cœurs ( ) connaissant les
plus longues périodes de compression.

































































FIG. V.15: Illustration graphique de l’existence de zones où toutes les valeurs propres
du tenseur de marée sont négatives dans le cadre de l’interaction de deux modèles de
Plummer. Le premier graphe montre un Plummer de rayon b = 1 isolé et son influence
de marée. On remarque que la valeur propre maximale λmax est négative dans un rayon
r = b/
√
2mais positive partout ailleurs. Lors de l’approche d’un secondmodèle de Plum-
mer de même rayon par le haut à une distance 2b (ce qui correspond aux calculs présen-
tés en équation [V.29]), on observe bien une zone où λmax s’annule à 45◦ de chaque centre
(le système inférieur n’a pas été bougé), mais la zone intersystème devient une zone de
fort champ de marée. Si l’on continue l’approche, on se rend compte que la zone où le
tenseur est totalement compressif s’aggrandit jusqu’à inclure des zones individuellement
non compressées.

































































FIG. V.16: Même principe que la figure V.15 page précédente mais cette fois-ci avec des




dont les paramètres b et vc ont été
ajustés pour reproduire les caractéristiques de la figure précédente pour pouvoir les com-
parer. On remarque que le potentiel logarithmique admet beaucoup plus facilement des
zones totalement compressives.

3 Étude de quelques orbites typiques
L’effet est encore plus prononcé si l’on prend des potentiels logarithmiques repré-
sentatifs du halo de matière noire dominant nos galaxies comme on l’a présenté en fi-
gure V.16 page ci-contre. L’existence de telles zones compressives apparaissant lors de
l’interaction proche de deux systèmes galactiques riches en gaz pourrait être à l’origine
des multiples condensations de nuages gazeux qui se transforment en amas ou super-
amas stellaires par la suite. C’est donc un point de départ plausible pour des simulations
d’amas dont les étoiles sont supposées être apparues toutes en même temps.
3.3.2 Simulation réduite
Poussons l’étude un petit peu plus loin. À partir de la simulation gyrfalcON haute
résolution, il est facile de déterminer les orbites des centres de masses respectifs des deux
galaxies spirales originales. On peut voir ces trajectoires sur la figure V.17 page suivante.
Ceci étant connu, on peut se faire une idée de l’évolution du tenseur de marée dans l’en-
tourage des deux galaxies en les supposant statiques et non perturbées au cours de la
fusion. On modélise le potentiel d’une galaxie spirale comme la somme des potentiels
d’un trou noir supermassif (Ferrarese & Ford 2005), d’un disque de Miyamoto & Nagai
(1975) et d’un halo logarithmique de matière noire (Binney & Tremaine 1987) comme
φGal = φSMBH+ φdisque+ φhalo (V.32)

















où, pour la Voie Lactée, MSMBH = 107 M¯, Mdisque = 5.1010 M¯, a = 4 kpc, b = 0,5 kpc,
vc = 220 km.s−1 et rh est choisi tel que la vitesse de rotation dans le disque à r = 10 kpc
vaille vc, c’est-à-dire rh = 7,4 kpc. Pour renormaliser les galaxies à l’échelle de celles de
notre simulation, nous prendrons par la suite des « demi Voie Lactée » dont les échelles
de longueur sont simplement divisées par deux.
De ces potentiels, on peut aisément tirer l’expression des éléments des tenseurs de
marée correspondants. En modifiant l’origine des coordonnées et en effectuant au besoin
une rotation de l’ensemble pour modéliser un disque vu selon un angle par exemple, on
peut calculer le tenseur résultant en tous points de l’espace pour un nombre arbitraire de
galaxies spirales en interactions. La figure V.18 page 155 présente l’évolution au cours du
temps de la valeur propre maximale du tenseur dans le plan de l’orbite pour deux ga-
laxies vues sur la tranche et perpendiculaires entre elles. Les zones rouges sont les zones
« usuelles » où le tenseur admet une valeur propre positive et deux négatives. Les zones
bleues au contraire correspondent à des zones où les trois valeurs propres sont négatives,
donc complètement compressives. Naturellement, les parties centrales des deux galaxies
sont compressives, ceci étant simplement dû au fait que la densité tend vers une constante
dans nos galaxies modèles et que l’on peut approximer le potentiel à un potentiel har-
monique : une étoile qui s’éloigne du centre est naturellement repoussée vers le centre.
En revanche, lors de l’interaction apparaissent des zones compressives dans le disque
bien en dehors des zones naturellement compressives. D’autres types d’interactions (in-
clinée/inclinée, inclinée/plane, rapport de masse 1/3) sont présentés en figure V.19, V.20
et V.21. Dans tous les cas, des zones compressives apparaissent dans les parties externes
des galaxies en fusion.
 Tout comme cela est fait dans nbody6, voire section 1.2.1 page 130

Chap. V Coupler gyrfalcON & nbody6
Orbite des centres de masse des deux galaxies
x
y







FIG. V.17: Évolution de l’orbite des centres de masse des deux galaxies dans le plan or-
bital xOy en unités numériques ( et ). La friction dynamique des deux halos freine
les deux galaxies qui finissent par fusionner vers le centre du système. On notera que
les deux centres ne finissent pas leur course en (0,0) du fait de l’extension préférentielle
des bras de marée le long des y négatifs, extension provoquée par la légère dissymétrie
initiale d’orientation des disques. On a aussi représenté les orientations des disques fixes
utilisés pour la simulation réduite de la figure V.18 ( et ) ainsi que l’orbite qu’auraient
deux particules ponctuelles représentant l’ensemble de la masse des galaxies sur l’orbite
initiale liée mais très elliptique ( et ). On peut remarquer que les particules ponc-
tuelles sont plus déviées que les centres de masse du fait de l’extension des distributions
de masse : la force au périastre est plus élevée dans le cas ponctuel.

3 Étude de quelques orbites typiques
FIG. V.18: Évolution de la composante maximale du tenseur de marée pour deux galaxies
spirales de type demi Voie Lactée sur les orbites des centres de masse de la figure V.17
au niveau du premier passage. La coupe est faite dans le plan xOy de l’orbite auquel
les deux galaxies sont perpendiculaires. Les zones rouges représentent des zones « nor-
males » où la valeur propre maximale est positive et les deux autres négatives. Les zones
bleues en revanche sont celles où la valeur propre maximale est négative : le tenseur y est
complètement compressif. Ces zones peuvent apparaître notamment dans des zones où
la densité de matière n’est pas négligeable dans le prolongement des disques. Une unité
de distance représente 4 kpc et une unité de temps 25 Myr

Chap. V Coupler gyrfalcON & nbody6
FIG. V.19: De même qu’en figure V.18, évolution de la composante maximale du tenseur
demarée pour deux galaxies spirales de type demi Voie Lactée inclinées l’une par rapport
à l’autre. Les zones de compression sont toujours présentes, seules leurs orientations et
extensions changent.

3 Étude de quelques orbites typiques
FIG. V.20: De même qu’en figures V.18 page 155 et V.19 page ci-contre, évolution de la
composante maximale du tenseur de marée pour deux galaxies spirales de type demi
Voie Lactée l’une étant dans le plan de l’orbite. Les zones de compression sont toujours
présentes, seules leurs orientations et extensions changent.

Chap. V Coupler gyrfalcON & nbody6
FIG. V.21: Demême qu’en figures V.18, V.19 et V.20, évolution de la composante maximale
du tenseur de marée pour deux galaxies spirales de type demi Voie Lactée l’une étant de
même extensionmais demasse 3 fois plus faible. On peut remarquer que la galaxie la plus
« diluée » est la plus affectée par les zones de compression hors de leur domaine usuel
indiquant une formation stellaire accrue dans la galaxie la plus légère de l’interaction.

4 Couplage à nbody6
3.3.3 Échantillonnage de la simulation à Ncorps
Bien entendu, les simulations réduites sont peu réalistes puisque le tenseur calculé
l’est à partir de potentiels statiques. Néanmoins, elles donnent une idée de la fréquence
du phénomène qui apparaît naturellement pour toute inclinaison des galaxies initiales.
Un pas supplémentaire est franchi en suivant une particule de la simulation Ncorps dans
les potentiels fixes précédents. Les résultats sont présentés en figure V.22 page suivante
en se plaçant dans le plan parallèle au plan orbital et comprenant la particule suivie ou
en figure V.23 page 161 en notant simplement l’évolution des valeurs propres du tenseur
ainsi évalué au cours du temps.
On peut tendre vers plus de réalisme en échantillonnant la simulation Ncorps selon
une grille prise dans le plan de l’orbite à certains instants choisis tel que présenté en
figure V.24 page 162 pour le premier passage et en figure V.25 page 162 pour le second.
Là encore on retrouve des zones compressives réparties autour des noyaux des deux
galaxies mais de manière plus étendue que la répartition naturelle pour chaque galaxie
prise isolément, soulignant la fréquence élevée du phénomène. On peut noter que les
zones de compression sont aussi celles où se concentrent naturellement les particules du
disque en phase d’éjection dans les bras demarée. Cela peut se comprendre intuitivement
puisque si l’on considère deux particules voisines de la simulation, l’évolution du vecteur
différence des deux positions évolue selon le champ de marée local, tendant à augmenter
si l’on se trouve près de l’axe d’étirement ou au contraire rassemble les particules si le
champ est complètement compressif. En effet, si l’on prend deux particules voisines en
xi1 et x
i




ext(~x1) et x¨i2 = g
i
ext(~x2). En notant xi = xi2− xi1,
x¨i = giext(~x2)− giext(~x1) ≈ x j ∂ jgiext = x j T ij . (V.36)
4 Couplage à nbody6
L’implémentation du nouveau traitement de marée dans nbody6++ se base sur ce-
lui effectué dans la dernière version de nbody6 pour le cas d’orbites en trois dimensions
(voir section 1.2 page 130). La force n’est plus estimée en différentiant l’action d’une ga-
laxie modèle tout en intégrant l’orbite de l’amas autour de celle-ci, mais directement dé-
duite du tenseur de marée par exemple tiré d’une simulation gyrfalcON à grande échelle.
Celui-ci est lu en début de run dans un fichier auxiliaire et interpolé au fur et à mesure
du temps par un schéma d’interpolation quadratique en se basant sur le temps propre de
chaque particule.
On a utilisé toute la structure déjà en place pour s’assurer de la conservation de l’éner-





~Fmi · ~vi (V.37)
qui représente l’énergie cumulée injectée dans l’amas par les effets de marée.
Il suffit alors de s’assurer de la bonne conversion des paramètres du tenseur lors
du passage des unités de gyrfalcON à celle de nbody6++. Comme le tenseur s’exprime







pour obtenir les valeurs adéquates dans nbody6++.
 Voir aussi Blanchet (2006)

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FIG. V.22: Même principe que dans les figures précédentes, mais on a centré le plan d’éva-
luation (toujours parallèle au plan xOy) sur une particule extraite de la simulation haute
résolution. La particule en question est comprise dans le disque de la première galaxie
qui semble donc tourner autour (vignettes 1 à 13 de t = 5,5 à t = 12 par pas de 0,5) jus-
qu’au premier passage (vignettes 9 à 13). L’interaction avec la seconde galaxie a modifié
l’orbite qui sort complètement du disque de sa galaxie originelle pour passer dans les
zones centrales compressives (vignettes 14 à 25 de t= 19 à t= 23 par pas de 0,5) jusqu’au
deuxième passage.











































































FIG. V.23: Évolution des valeurs propres pour le suivi de deux orbites dans le traitement
semi-analytique et comparaison de la valeur propre maximale avec les mesures faites
dans la simulation haute résolution proprement dite. Les graphes supérieurs présentent
l’évolution des trois valeurs propres respectivement dans le cas d’une orbite restant liée
(à gauche), ayant servi de base à la figure V.22 page ci-contre et dans une orbite qui
s’éloigne (assez peu) dans un bras de marée (à droite) dont on peut voir le tracé en fi-
gure V.12 page 147. Dans le premier cas, les perturbations gravitationnelles appliquées
par la seconde galaxie lors du premier passage aux alentours de 250 Myr transforment
l’orbite dans le plan du premier disque en une orbite pratiquement perpendiculaire et
impliquant des passages par les régions compressives centrales juste avant le second pas-
sage aux alentours de 500 Myr. La comparaison avec les données mesurées directement
dans la simulation confirment les variations observées dans le modèle. Dans le second
cas, le premier passage déclenche l’éjection de la particule dans le bras de marée, mais le
modèle ne décrit pas le passage par des zones compressives que l’on voit pourtant très
bien sur la figure inférieure droite comparant modèle ( ) et simulation ( ). Ceci s’ex-
plique simplement par la fixité des potentiels utilisés pour récupérer le tenseur de marée
dans le modèle, ne permettant pas de prendre en compte l’influence des matières éjectées
au cours du temps.




































































































FIG. V.24: Parallèle entre les diagrammes aux valeurs propres (en couleurs) et l’aspect
réel des galaxies pondéré par les particules des bulbes et disques (en niveaux de gris)
lors du premier passage dans la simulation haute résolution vue dans le plan de l’orbite.
On voit que les zones compressives servent aussi d’« attracteur » pour les particules en





































































































FIG. V.25:Même chose qu’en figure V.24mais juste après le second passage au plus proche
des deux noyaux galactiques.

5 Influence des marées
5 Influence des marées
5.1 TESTS ET INFLUENCE SUR LA SÉGRÉGATION DE MASSE
Pour un premier test, il convient de comparer l’effet du champ de marée d’une orbite
hors du plan de la Voie Lactée à la fois selon l’ancienne implémentation et selon la nou-
velle. Les résultats sont présentés en figure V.26 page suivante pour deux réalisations à
10 000 corps. Les pertes d’étoiles sont similaires ainsi que la conservation de l’énergie.
Forts de ces résultats, nous avons appliqué le tenseur de marée relevé pour l’orbite
la plus interne de celles présentées en figure V.12 page 147 pour l’appliquer à la réalisa-
tion de notre simulation à 50 000 corps décrite en section 8.1 page 88 dans le chapitre II.
En particulier, nous avons lancé l’amas à la date t = 550 Myr de la figure V.13 page 148
(graphe inférieur droit) pour observer l’effet de l’augmentation progressive du champ de
marée étirant sur 50 Myr. On peut voir le résultat en figure V.27 page 165. La perte de
masse est effectivement plus importante que le cas isolé de sorte que le rayon de milu-
mière n’est pas modifié, ni l’expression de η(t). Comme on pouvait le penser, les amas
suffisamment denses pour connaître une ségrégation de masse efficace ne sont générale-
ment pas sensibles aux champs de marée, même intenses, pouvant leur être appliqués.
5.2 SURVIVRE À LA MORTALITÉ INFANTILE
Nous avons déjà discuté du rôle possible des zones compressives dans le déclenche-
ment de l’effondrement de nuages de gaz à l’origine de la formation d’amas stellaires.
Nous allons à présent voir que ces zones compressives peuvent aussi permettre aux amas
de survivre plus facilement à l’expulsion du gaz primordial. Le problème n’est pas nou-
veau et nous allons suivre le même type de raisonnement initié par Hills (1980) et conti-
nué notamment par Boily &Kroupa (2003). On considère un nuage de gaz demasse totale
initiale Mtot dont une partie ² se transforme en étoile, de sorte que
M? = ²Mtot et Mgaz = (1− ²)Mtot. (V.39)


















Après expulsion rapide du gaz, les étoiles gardent la même dispersion de vitesse,



























On en déduit donc que l’amas ne peut rester lié (Eamas ≤ 0) qu’à condition que l’efficacité
de formation stellaire soit supérieure à 50%.
 La perte de masse du cas isolé étant due à l’évolution stellaire mais agit principalement dans les parties
externes 



















































































































































































































































































































































































































































































































































































FIG. V.26: Comparaison de la procédure d’intégration utilisant le tenseur de marée à celle
d’intégration d’orbite 3D implémentée dans nbody6 pour des orbites similaires démar-
rant en ~r = (10,0,0) (en kpc) avec une vitesse initiale ~v = (−10,200,100) (en km.s−1) lan-
çant l’amas (modèle de Plummer de 10000 étoiles et masse 6 660 M¯ généré au vol dans
le code) hors du plan la galaxie. Les deux orbites sont en fait légèrement différentes du
fait de la différence d’intégration (nbody6 intègre au vol l’orbite dans la galaxie alors que
titens se base sur un fichier généré à partir de la suite NEMO) mais restent similaires.
Les graphes supérieurs comparent les valeurs absolues des variations relatives de l’éner-
gie pour l’intégration via nbody6 (à gauche, : ) ou titens (à droite, 6 ). Les variations re-
latives sont très proches. Les graphes inférieurs représentent respectivement l’évolution
globale en énergie (à gauche) et le nombre d’étoiles éjectées au cours du temps (à droite)
pour nbody6 ( ) et titens ( )

5 Influence des marées














































Effet du champ de marée sur η
Temps t [Myr]
η






FIG. V.27: Impact des effets des marées sur la ségrégation pour une simulation à
50 000 particules ( ) plongée dans un champ de marée croissant sur une orbite repas-
sant non loin des cœurs galactiques (voir graphe inférieur droit de la figure V.13 page 148
entre 550 et 600 Myr). L’amas initial est identique dans sa configuration à celui utilisé
dans le chapitre II pour la figure III.10 page 88 auquel on le compare ( ). Il est si dense
que les marées, que l’on peut voir réduire la masse (graphe supérieur gauche) plus rapi-
dement que la seule évolution stellaire, n’influent que sur les parties externes et peu sur
les données internes au rayon de mimasse comme la dispersion de vitesse. L’influence est
encore moindre tout au cœur de l’amas où se trouve évalué le rayon de milumière si bien
qu’on ne peut différencier les deux courbes de η (graphe inférieur droit).

Chap. V Coupler gyrfalcON & nbody6
Supposons à présent que la formation ait eu lieu dans une zone complètement com-
pressive. Pour simplifier, nous supposerons le tenseur de marée proportionnel à la ma-
trice identité de dimension 3 : Ti j = T δi j. Il faut introduire dans le calcul de viriel l’énergie
potentielle Em due au champ de marée qui est de type parabolique, pour une étoile β :
Emβ = −12 mβ T xβ
kxβk (V.43)
Sommer sur toutes les étoiles donne au final une énergie potentielle
Em ∝ −12Mtot TR0
2 (V.44)
L’équation du viriel s’écrit alors, en tenant compte de cette énergie potentielle (voir
section 1 page 177) et en notant α le facteur de proportionnalité qui dépend de la forme
de la distribution de masse,




+ αMtot TR02 = 0 (V.45)
Supposons comme précédemment que le gaz est soufflé instantanément, donc que σ



































Contrairement au cas précédent, on ne peut plus simplement comparer à E = 0, mais
il faut reprendre l’énergie totale pour un système à l’équilibre du viriel pour un rayon R1,
ce qui se fait en remplaçant l’équation (V.45) dans l’expression de l’énergie en prenant M?




























Les deux membres de droite des équations (V.46) et (V.47) doivent être égaux et on a



















≈ 0,86. Pour une sphère de Plummer








5 Influence des marées
le rapport de l’énergie potentielle de marée par celle d’autogravité du nuage initial et en
mesurant R1 dans les unités de R0, c’est-à-dire avec
R1 = rR0, (V.49)















qui ne permet l’existence d’un rayon d’équilibre que pour ² > 0,5. La figure V.28 page sui-
vante présente quant-à-elle l’évolution du rayon d’équilibre pour diverses valeurs de A
en fonction de ².
Utilisons titens++ pour tester cette dernière relation. Pour ce faire, le plus simple est
de prendre un amas d’étoiles à l’équilibre et de multiplier toutes les vitesses par 1/².
Le champ de marée appliqué est constant et entièrement compressif avec T = −0,1. At-
tention cependant, dans ce cas on compare le champ de marée au potentiel gravitationnel






















De plus, le système est initialement à l’équilibre sans champ de marée, ce qui revient
à remplacer le A du terme linéaire en r de l’équation (V.50) par 0. L’équation vérifiée par











La figure V.29 page suivante rassemble les résultats. Les courbes théoriques pour di-
verses valeurs de A sont présentées de même que les points de mesure des simulations.
La mesure du rayon est faite en comparant les valeurs de la quantité ∑mi ri2 initialement
et au final la valeur moyenne de l’oscillation résultante. Les points de mesure semblent
suivre la courbe A′ = −0,3, ce qui est cohérent avec la valeur imposée T = −0,1 et la
valeur mesurée pour α de l’ordre de 3,2.

Chap. V Coupler gyrfalcON & nbody6













FIG. V.28: Extension finale après expulsion du gaz pour diverses valeurs du paramètre A,
respectivement A = −0,05 ( ), −0,025 ( ), −0,01 ( ), −0,005 ( ) et −0,000 5 ( ).
À mesure que l’intensité relative du champ de marée faiblit, on se rapproche de la courbe
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FIG. V.29: Extension finale après expulsion du gaz pour diverses valeurs du paramètre A′,
respectivement A′ = −0,5 ( ), −0,4 ( ), −0,3 ( ), −0,2 ( ), −0,1 ( ), −0,05 ( ) et
−0,005 ( ). À mesure que l’intensité relative du champ de marée faiblit, on se rapproche
là aussi de la courbe en ²/(2²− 1) ( ) prédite par le calcul de Hills (1980). Les mesures





Nous avons dans ce chapitre porté notre attention sur les diverses propriétés du ten-
seur de marée le long d’orbites possibles pour des amas. L’application de ce tenseur à un
amas sujet à la ségrégation de masse n’a montré que peu d’effet, ce qui permet d’utiliser
directement les conclusions des chapitres II et III. En revanche, nous avons montré que
ce tenseur pouvait avoir des propriétés originales, notamment des zones de l’espace où
les valeurs propres sont toutes négatives. La figure V.30 page suivante résume les divers
cas possibles depuis le tout compressif au tout extensif :
– Les trois valeurs propres sont négatives (¬), l’une étant généralement plus proche
de zéro que les deux autres. C’est la configuration la plus probable qu’un amas
puisse rencontrer sur son orbite hors du cas usuel. Pour créer une telle configu-
ration, il est nécessaire d’avoir au moins deux distributions de masse étendues de
telle sorte que leurs composantes compressives respectives soient plus importantes
en norme que leur composante extensive.
– Une valeur propre positive pour deux négatives (­). C’est la configuration la plus
courante, la première à laquelle on pense quand on imagine l’effet des marées.
– Deux valeurs propres positives pour une seule négative (®). Dans cette configura-
tion, l’amas tend à perdre de la masse selon tout un plan privilégié. Il est possible
de créer une telle configuration avec au moins deux distributions telles que leurs
composantes compressives respectives soientmoins importantes en norme que leur
composante extensive. C’est possible par exemple pour deux points masses iden-
tiques dont le tenseur s’écrit, s’ils sont placés en ai
Ti j = − Gm[
(xk − ak)(xk − ak)
]5/2 (δi j(xk − ak)(xk − ak)− 3(xi − ai)(x j − a j)) (V.54)
Si l’on place une masse en (a,0,0) et l’autre en (0, a,0), le tenseur résultat à l’origine
vaut








On se retrouve bien avec deux composantes extensives pour une compressive. La
figure V.31 page 171 en présente une illustration avec deux modèles de Plummer.
– Le dernier cas correspond à 3 valeurs propres positives (¯) et donc un tenseur de
marée complètement extensif. En fait, un tel cas ne peut pas se produire en gravi-
tation dans le cadre de l’approximation linéaire. Dans le cas de masses ponctuelles
par exemple, la trace du tenseur de marée reste nulle quelle que soit la disposi-
tion des masses et leur nombre impliquant l’existence d’une valeur propre néga-
tive. L’obtention d’une trace positive requiererait un potentiel plus « pentu » que
1/r pour le potentiel gravitationnel ce qu’il n’est pas possible d’envisager avec une
distribution de masse usuelle. Le « mieux » que l’on puisse obtenir est un tenseur
complètement nul.





 Par exemple en 1/r2.

Chap. V Coupler gyrfalcON & nbody6
0
¬ ­ ® ¯
λ
FIG. V.30: Différentes configurations de valeurs propres possibles pour le tenseur de ma-
rée. ¬ montre le cas entièrement compressif lorsque les trois valeurs propres sont néga-
tives. ­ présente le cas usuel, extensif sur un axe. ® représente le cas biextensif et ¯ le
cas complètement extensif, ce dernier n’étant pas possible en gravitation dans le cadre de
l’approximation linéaire.
Il ressort de cette exploration que l’action des marées, outre son caractère plus di-
versifié que l’on penserait de prime abord, reste profondément anisotrope. Même si les
forces exercées pourraient être isotropes dans le cas ¬, elles ne le restent jamais long-
temps. La variabilité temporelle des valeurs propres et des axes principaux d’application
lors d’une fusion ne facilitent guère la tâche pour décider du destin d’un amas. Spitzer
(1987) et Gieles et al. (2006) ont montré qu’un passage court dans une zone totalement
compressive pouvait « par rebond » hâter la dissolution de l’amas concerné, mettant en
avant l’importance des variations temporelles rapides du tenseur. Une étude complète
sur différentes orbites du système en fusion resterait encore à faire.
ã
 Par exemple dans le plan galactique pour le premier ou par passage au travers d’une nuage géant de gaz
moléculaire pour le second.

6 Synthèse
Modèle de Plummer biextensif
x
y


























FIG. V.31: Selon le même principe qu’en figure V.15 page 151, deux modèles de Plummer
de rayon caractéristique b = 0,5 sont mis en regard et l’on calcule les valeurs propres du
tenseur de marée en chaque point du plan. Contrairement à la figure V.15, on ne repré-
sente pas simplement la valeur propre maximale, mais celle-ci multipliée par le signe du
produit des valeurs propres, mettant en évidence les zones biextensives (deux valeurs
propres positives contre une négative) que l’on trouve en bleu à la perpendiculaire des
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Conclusions & Perspectives
CETTE THÈSE A ÉTÉ L’OCCASION d’aborder diverses échelles d’étude en astro-nomie depuis le rayon solaire (109 m) pour l’évolution stellaire jusqu’au mé-gaparsec (1022 m) pour la fusion galactique en passant par le parsec (1012 m),échelle sur laquelle évoluent nos amas. Cette mise en perspective a été riche
d’enseignements et nous allons rappeler ici les principaux résultats qui ont été dévelop-
pés dans cette thèse ainsi que leurs prolongements possibles.
Évolution stellaire & Bibliothèque spectrale
L’intérêt de prendre en compte l’effet de l’évolution stellaire dans des simulations
numériques n’est pas neuf et de nombreux efforts ont été faits ces dernières années pour
correctement inclure les effets de pertes de masses et de temps de vie dans les simulations
numériques d’amas (Hurley et al. 2000, MUSE 2006). La porte reste néanmoins ouverte
pour apprendre ce que la dynamique peut nous enseigner, notamment sur l’évolution
en couleurs d’amas soumis à un champ de marée (Borch et al. 2007). Afin de faciliter la
prise en compte de l’évolution stellaire dans l’analyse des résultats de nos simulations,
nous avons programmé une interface à des routines d’évolution stellaire (Hurley et al.
2000) ainsi qu’à une bibliothèque spectrale (Lejeune & Schaerer 2001) qui nous ont per-
mis de regarder nos simulations comme le feraient des observateurs. Ces bibliothèques,
décrites dans le chapitre I, on été écrites en Ruby pour le cas d’une métallicité solaire et
sont disponibles sur simple demande. Elles peuvent aisément être étendues à des cas de
métallicité non solaire, autre paramètre dont on peut s’amuser à explorer l’influence.
Ségrégation de masse
Dans les chapitres II et III, nous avons étudié les différents paramètres pertinents qui
modulent la ségrégation de masse, c’est-à-dire la tendance naturelle qu’ont les étoiles
massives à « tomber » au centre de l’amas. L’observation spectrophotométrique d’amas
jeunes non résolus mais subtanciellement ségrégés peut faire apparaître une erreur systé-
matique dans l’estimation de leur masse à partir du théorème du viriel. L’interface avec
l’évolution stellaire nous a permis de quantifier ce phénomène et de prédire les facteurs
de correction à appliquer en fonction de paramètres observables de l’amas tels que son
rayon de milumière et sa dispersion de vitesse dans la ligne de visée. En conclusion de
cette étude, on peut avancer que l’erreur systématique introduite par la ségrégation des
étoiles massives est à prendre en compte à partir du moment où le temps de relaxation
observé est plus petit que 100 Myr environ (voir figure III.25 page 103).
 C’est-à-dire dérivé de quantités observationnelles. 
Conclusions & Perspectives
6 Schweizer
Figure 5. Newborn cluster R136/NGC 2070 (115′′ × 115′′ field, NASA)
and V -luminosity profile with two-component fits superposed (from MG03a).
al. 2004). The observed strong segregation of massive stars toward the cluster
centers (e.g., de Grijs et al. 2002a) and simple model simulations that reproduce
the approximately linear increase of rc with logarithmic age both seem to sup-
port this hypothesis. Yet, the hypothesis does not explain why the scatter in
core radii increases dramatically with age and why there should be two branches.
Newborn Cluster R136/NGC 2070. R136 is the high-surface-brightness core
of the 3 – 4 Myr old cluster NGC 2070 located at the center of the 30 Doradus
nebula, the most luminous H II region in the Local Group. Figure 5 shows
the cluster and its luminosity profile. This profile is the only one among the
63 cluster profiles measured by MG03a,b that clearly shows a two-component
structure. It is well fitted by a central EFF model profile with rc ∼< 0.32 pc
(1.′′3) within the core (r ∼< 10
′′), and by a second EFF (or King) profile with
rc ≈ 3.7 – 8 pc (15′′– 33′′) beyond the core (Meylan 1993; MG03a).
Because R136/NGC 2070 is by far the youngest massive Magellanic Cloud
cluster and possibly a globular cluster in formation (e.g., Kennicutt & Chu 1988),
its study is of great interest and promises insights into the earliest dynamical
evolution of YMCs. The evidence for mass segregation in it is strong: While
the core radius is rc = 0.32 pc for light from all stars, it drops to rc = 0.09 pc
for massive stars of >20 M" and ∼0.03 pc for those of >40 M" (Brandl et al.
1996). It is this strong central concentration of the most massive and luminous
stars that led, during the 1980s, to the mistaken belief that a supermassive star
(“R136a”) of ∼2500 M" might sit at the center of the cluster.
As we now know, there is a strong concentration of O3, O4, and WN stars
at and near the center, some with masses thought to be as high as 130 – 150
M" (Massey & Hunter 1998). Spectroscopy and IR observations of these and
other, pre-main-sequence stars suggest that lower-mass stars began forming in
NGC 2070 about 4 – 5 Myr ago, while the most massive stars formed a mere
1 – 2 Myr ago and quenched further star formation via their strong winds. Yet,
despite this sequential formation the overall IMF of NGC 2070 appears to be
essentially normal and Salpeter-like. Specifically, searches for low-mass stars
FIG. 1: Profil de brillance de surface (à droite) avec un double ajustement pour l’amas
R tiré de Schweizer (2004) à partir de données de Mackey & Gilmore (2003). Un tel
agencement pourrait se faire via la ségrégation de masse si celle-ci n’a le temps de se
mettre en place que dans les parties centrales de l’amas. La photo à gauche a été prise par
le télescope Hubble. L’ensemble de l’image représente environ 45 pc× 35 pc ou encore en
secondes d’arc : 180”× 140”.

















FIG. 2: Évolution du paramètre de King au cours du temps après ajustement des profils
lumineux dans GasTel pour des simulations à 7 composantes. Un modèle de King de
paramètre de l’ordre de 4,5 est approximativement un modèle de Plumm Les modèles
de paramètr s plus élevés sont plus denses. On v it que la ségrégation de masse tend à
observer les amas plus denses qu’ils ne le sont en réalité.

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L’analyse effectuée à partir des temps de relaxation revient à considérer l’amas dans
son ensemble. Or le temps de relaxation ressenti dans les parties centrales peut être bien
plus réduit et mener à une ségrégation efficace dans le cœur tout en laissant les parties
externes inchangées. Une telle situation aboutirait à un profil de brillance de surface à
double pente comme celui que l’on peut observer pour l’amas R dans le Grand Nuage
deMagellan (Schweizer 2004) reproduit en figure 1 page ci-contre. L’ajustement d’unmo-
dèle de King sur un tel système sensible à la ségrégation de masse mènerait à surévaluer
sa densité centrale comme on le voit en figure 2 page précédente. L’influence précise de
se comportement reste encore à explorer.
Nos simulations ont été menées dans des environnements dépourvus à la fois de
champs de marée et d’étoiles binaires. Si l’influence des champs de marée a été explo-
rée par la suite, nous n’avons fait que discuter l’influence probable des binaires sur nos
mesures. Même s’il est possible que l’introduction de binaires joue un rôle non négli-
geable dans la détermination de la dispersion de vitesse, le concept de « recyclage » de
binaires mis en avant par Hurley et al. (2007) montre qu’il n’est nul besoin d’avoir une
fraction initiale de binaire de 100% pour retrouver les fractions que l’on observe aujour-
d’hui dans les amas proches. Il serait néanmoins important d’envisager un traitement
complet incluant les binaires dans le futur.
Fusion galactique & Tenseur de marée
Les chapitres IV et V ont présenté un modèle de fusion de galaxies s’identifiant aux
Antennes ainsi que son analyse dans le cadre de la récupération du tenseur de marée
pour l’appliquer sur des réalisations numériques d’amas avec le programme nbody6++.
Les forces de marées déduites de la simulation se sont trouvées être impuissantes à in-
fluer sur l’évolution des amas compacts sujets à la ségrégation de masse, ce qui permet
d’appliquer les résultats dérivés aux chapitres II et III dans le cadre d’amas isolés.
En revanche, nous avons mis en évidence l’existence de zones compressives sur les
orbites simulées de certains amas pouvant durer de 50 Myr à 200 Myr. Ces zones com-
pressives pourraient jouer un rôle lors de la formation des amas, soit en servant de dé-
clencheur à l’effondrement d’un nuage de gaz, soit en contenant les étoiles lors de l’éva-
cuation rapide du gaz résiduel par les vents stellaires ou les supernovæ, rôle que nous
n’avons fait que survoler et demanderaient assurément plus d’investigations.
L’effet des variations rapides du tenseur de marée a déjà été exploré dans certains cas,
soit théoriquement pour le « chauffage » des amas lors de leur passage dans le disque
galactique (Spitzer 1987) ou numériquement par interaction avec des nuages géants de
gaz moléculaires (Gieles et al. 2006). Il est à noter que ces variations rapides pourraient
aussi être à l’origine de rotation nette dans les amas dont les effets ont été explorés par
d’autres moyens (Fiestas et al. 2006, Ernst et al. 2007).
La méthode du tenseur de marée est applicable à tous types de simulations à grande
échelle auto-cohérentes et l’on peut envisager dans le futur une étude sur la dissolution
d’amas moins compacts que les nôtres le long des orbites explorées dans cette thèse.
Un autre axe d’étude possible consisterait en l’introduction d’hydrodynamique dans la
simulation afin de mieux modéliser la formation de « grumeaux » de matière propices à
devenir les super-amas que l’on peut observer dans les Antennes (de La Fuente Marcos
& de La Fuente Marcos 2006). Couplé à une augmentation de résolution, cela permettra
d’observer plus communément le cas biextensif (voir cas ® de la figure V.30 page 170)





L’apport essentiel de cette thèse est bien sûr dans tout ce qui ne figure pas dans ce
manuscrit à savoir l’apprentissage de l’autonomie, de divers langages de programma-
tion et d’une certaine capacité de réflexion pour résoudre les nouveaux problèmes qui se
dresseraient sur ma route mais aussi et surtout le plaisir d’exposer clairement mes argu-
ments à un auditoire intéressé et faire apparaître simples des choses pourtant parfois fort
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CETTE ANNEXE a pour but d’asseoir les connaissances théoriques principalespouvant nous être utiles pour comprendre les divers développements de cettethèse. Nous commençons par présenter le théorème du viriel de manière trèsgénérale ainsi que son application à deux distributions « test », dont l’une
(Plummer) nous a servi tout au long de nos recherches. Après un court passage expli-
catif de l’équation de Boltzmann, nous détaillons les temps caractéristiques d’évolution
d’un système de corps auto-gravitants. De ces temps caractéristiques, on distingue deux
régimes, l’un dit « non-collisionnel » caractéristique des structures galactiques, l’autre dit
« collisionnel » dans lequel nous nous placerons pour étudier l’évolution des amas stel-
laires. Viennent alors un résumé des résultats « classiques » concernant les phénomènes
d’effondrement du cœur des amas, l’échappée progressive d’étoiles, la ségrégation de
masse et l’influence que peuvent avoir les marées.
1 Théorème du viriel
Le théorème du viriel est un outil de choix pour accéder à certaines informations
structurelles sur la composition des objets astronomiques. C’est son application qui est
à l’origine de la découverte de la matière noire (Zwicky 1933) puisqu’il permet une esti-
mation dynamique de la masse d’un objet au contraire des méthodes photométriques se
basant sur la luminosité du-dit objet (voir aussi Trimble 1987, pour un article de revue).




La première formulation du théorème du viriel date de Clausius en 1870. On peut
en faire une démonstration basée sur la moyenne temporelle des énergies considérées
(Landau & Lifshitz 1982) ou sur la valeur instantanée sur un grand nombre de particules
comme nous allons le faire ici.
Considérons un ensemble A de particules de masses mi a priori différentes en interac-
tions. En notant ~ri =
−−→
OMi, on définit le moment d’inertie JO par rapport à l’origine O du
























où l’on a noté K l’énergie cinétique globale du système et où l’on a remplacé mi ~ai par
la résultante ~Fi des forces s’exerçant sur la particule i. Le terme de somme sur les ~Fi ·~ri,
appelé « viriel », est relié aux énergies potentielles globales de l’ensemble des particules.
Si toutes les forces en présences dérivent de potentiels homogènes en leurs variables
spatiales, c’est-à-dire tels que
E(k)p = α rk et ~Fp = −
dE(k)p
d~r










Dans le cas d’un système où la seule force d’interaction considérée est d’origine gravi-






Pour le moment, aucune hypothèse particulière n’a été faite à part celle sur l’origine
potentielle homogène des forces subies. À présent, faisons l’hypothèse centrale menant
au théorème du viriel : la stationnarité. Si le système est stationnaire (ou autrement dit en
équilibre dynamique), alors son moment d’inertie global doit rester inchangé. La dérivée
première de JO est nulle au cours du temps, de même a fortiori que sa dérivée seconde.
On obtient ainsi la relation du viriel particulièrement usitée pour estimer la masse de
nombreux objets astrophysiques, de l’amas stellaire à l’amas de galaxies :
2K+Ω = 0. (A.6)
 Appellation dérivée du latin vis, viris qui signifie « force » et qui donne son nom au théorème.
 qu’ils soient électrique, gravitationnel ou autre.

1 Théorème du viriel
Cette hypothèse de stationnarité est raisonnable lorsqu’on s’intéresse à des systèmes
isolés autogravitants. Néanmoins, si le système considéré n’est plus isolé, la présence
d’un potentiel d’interaction extérieure vient perturber l’application du théorème de deux
manières :
– La présence du potentiel extérieur rajoute un terme d’interaction. Par exemple un
potentiel à l’origine d’une force de marée est harmonique dans l’approximation
linéaire. Ainsi, on aurait, si la stationnarité est toujours de mise
2K+Ω− 2Emarée = 0 (A.7)
– La variation temporelle du potentiel externe peut modifier la structure interne du
système et faire que le terme d2JO/dt2 devienne non nul écartant encore plus le lien
direct entre K et Ω.
1.1.3 Rayon de viriel et dispersion de vitesse
L’énergie cinétique du système est homogène à une masse que multiplie une vitesse
au carré. On introduit donc la dispersion de vitesse σ, racine carrée de la valeur moyenne









où M est la masse totale du système considéré.
De même, l’énergie gravitationnelle est toujours homogène à une quantité G M2/R,
avec R une distance et M une masse. Il est naturel de prendre pour M la masse totale du
système et donc de définir le rayon rg dit de viriel du système qui est tel que
Ω = −G M
2 rg
. (A.9)
Si la dispersion de vitesse est une quantité facilement observable, ce n’est pas forcé-
ment le cas du rayon du viriel qui garde une définition bien théorique. On verra dans les
exemples à suivre comment le raccorder à un rayon observable de nos systèmes.
1.2 EXEMPLES UTILES
1.2.1 Sphère homogène
Considérons une sphère homogène S de densité ρ0 et de rayon de coupure R. Le terme
du viriel s’écrit, en notant M(ri) la masse incluse dans la sphère de rayon ri,
∑
i∈S


























où l’on a remplacé la somme sur toutes les masses mi de particules par l’intégrale sur les
éléments de masse dm = 4pi ρ0 r2 dr.

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Si cette sphère homogène était en équilibre, alors la dispersion de vitesse σ des parti-







Se pose alors un premier problème. Si, à l’instant initial, il est facile de définir le rayon
de troncature d’une sphère homogène, comment le définir lors de l’éjection d’étoiles au
cours de l’évolution ? Tout aussi nécessairement, l’interface d’un tel système va devenir
plus floue et on a besoin d’une quantité plus facilement mesurable. C’est pourquoi on va
suivre l’évolution du rayon de mimasse tridimensionnel rmm, c’est-à-dire le rayon de la
sphère qui contient la moitié de la masse totale de l’amas.
Pour une sphère homogène, le rayon de mimasse est relié au rayon global R parZ rmm
0






















2 ≈ 2,1. (A.14)
La figure A.1 page 182 présente l’évolution de cette quantité pour 5 000 étoiles réparties
initialement de manière homogène de dispersion choisie pour être à l’équilibre. On voit
que le rapport n’est pas constant, pour la simple raison que le système ne peut pas conser-
ver cet équilibre et que par conséquent la relation du viriel n’a plus lieu d’être vérifiée.
En revanche, le système connaît une phase de « relaxation violente » (Lynden-Bell 1967)
sur une période de l’ordre de 1/
√
G ρ0 ≈ 3 dans notre exemple après laquelle l’équilibre
dynamique se fait pour une autre distribution en densité.
1.2.2 Sphère de Plummer
Le modèle dit de Plummer, proposé initialement par Plummer (1911) est une distri-
bution d’extension infinie mais de masse totale finie. La plupart des simulations menées
dans cette thèse l’ont été à partir d’amas initialement distribués en sphère de Plummer,
c’est pourquoi l’on va s’y attarder quelque peu. La distribution en densité ne dépend que
de deux paramètres, la masse totale M de l’amas et le rayon caractéristique b, dit rayon















 Inévitable, voir section 5 page 191
 L’intérêt principal de cette distribution est qu’elle admet une expression analytique simple et qu’il est
donc facile de mettre en place un tel modèle initialement à l’équilibre.

2 Équation de Boltzmann



















Là encore, le paramètre b n’est pas forcément aisément mesurable et on préfère se
ramener au rayon de mimasse pour lequel M(rmm) =M/2, c’est-à-dire tel que










b ≈ 1,3 b (A.19)
Cette fois-ci, la quantité adimensionnée sensée rester constante au cours du temps si





1,3× 3pi ≈ 2,6 (A.20)
La figure A.2 page suivante propose à son tour la variation au cours du temps de ce
rapport pour un modèle de 5 000 étoiles ayant toutes la même masse. Contrairement au
cas de la sphère homogène, on observe un rapport sensiblement constant au cours du
temps (à 2% près≈ 1/√5 000). Le modèle de Plummer est donc bien un modèle possible
de système autogravitant sphérique à l’équilibre.
2 Équation de Boltzmann
Si l’on considère un système stellaire d’un point de vue statistique, on peut le re-
présenter par un certain volume distribué dans l’espace des phases positions/vitesses.
La description qui en découle s’apparente à la mécanique des fluides et peut être utile
pour des modèles théoriques.
Considérons un système autogravitant décrit par une fonction de distribution f telle
que la quantité f (~r, ~v, t)d3~rd3~v représente le nombre de particules que l’on peut trouver
dans un petit volume d3~rd3~v de l’espace des phases à la position (~r, ~v) et à l’instant t.
On a alors la normalisation suivante, avec N le nombre total de particules du système,
Z
f (~r, ~v, t)d3~rd3~v =N. (A.21)

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FIG. A.1: Évolution temporelle de la quantité adimensionnée G M/rmmσ2 qui doit rester
constante si le système est à l’équilibre du viriel. Après un départ à la valeur attendue de
2,1 pour une sphère homogène, le système connaît une relaxation violente avec une forte
oscillation du rapport qui finit par se stabiliser autour de 2,5, valeur proche de celle d’un
modèle de Plummer présenté en figure A.2.

















FIG. A.2: Évolution temporelle de la quantité adimensionnée G M/rmmσ2 qui doit rester
constante si le système est à l’équilibre du viriel. La valeur théorique attendue pour une
distribution de Plummer est de 2,6 autour de laquelle oscille le modèle. On peut donc en
conclure que la distribution de masse de Plummer représente correctement un modèle en
équilibre dynamique.

2 Équation de Boltzmann
Si l’on suppose le système plongé dans un potentiel gravitationnel φ, en première









Un ensemble de particules voisines va se déplacer le long de la même trajectoire si
bien que, sur un intervalle de temps dt,
f
(




= f (~r, ~v, t). (A.24)
En développant cette dernière équation au premier ordre, on obtient l’équation de
Boltzmann non collisionnelle qui régit l’évolution de la distribution f
∂ f
∂t







L’effet des collisions, que l’on va décrire dans la section 3.2 page suivante, peut être in-
corporé dans cette représentation en ajoutant un terme source du côté droit de l’équation
précédente. On peut alors en prendre compte dans la recherche de distribution d’équi-
libre f0 pour un tel système.
En jouant avec le concept d’équation maîtresse de la physique statistique (Diu et al.
1989), on peut en déduire l’équation de Fokker-Planck sur laquelle est basée tout un jeu
de modèles (Spurzem & Takahashi 1995, par exemple).
Mais le plus intéressant pour notre propos est la manière dont on peut retrouver les
différentes équations d’évolution usuelles en mécanique des fluides à partir de l’équation
de Boltzmann. En effet, on a, pour un système à masses uniques m,
ρ(~r, t) =
Z
m f (~r, ~v) d3~v, (A.26)
ρ(~r, t) ~¯v(~r, t) =
Z
m f (~r, ~v)~v d3~v (A.27)
et l’intégrale sur l’ensemble des vitesses de l’équation (A.25) donne, en prenant en consi-
dération le fait que f s’annule à l’infini pour les intégrations par parties,
∂ρ
∂t
+ div (ρ ~¯v) = 0 (A.28)
ce qui est très exactement l’équation de continuité pour notre fluide de particules.
En calculant les moments ultérieurs de l’équation de Boltzmann, on trouve les équations
suivantes de conservation de la quantité de mouvement et de l’énergie. On peut ainsi
condenser toute la mécanique des fluides en une équation.
 Assimilable à une « particule-fluide » de la représentation Lagrangienne de la mécanique des fluide

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3 Temps caractéristiques
Plusieurs phénomènes physiques se partagent le devant de la scène pour l’étude de
l’évolution des amas et il peut être utile de définir quelques temps caractéristiques pour
pouvoir les comparer aisément.
3.1 TEMPS DE TRAVERSÉE
Aussi dénommé « crossing time » en anglais, c’est le temps moyen qu’il faut pour





où rmm est le rayon demimasse du système et σ sa dispersion de vitesse. On a choisi ici de
prendre le rayon demimasse rmm plutôt que le rayon de viriel rg afin d’avoir une quantité
plus facilement observable. Ce temps de traversée permet par un simple coup d’œil de
déterminer si un système observé a une chance d’être gravitationnellement lié. S’il est
très petit par rapport à l’âge supposé de l’objet, c’est que ses constituants ont beaucoup
évolué dynamiquement et que la probabilité pour que l’ensemble apparaisse comme une
surdensité sans qu’elle soit liée gravitationnellement est faible. Pour une galaxie telle que
la Voie Lactée, il est de l’ordre de 100 Myr. Pour un amas tel Tuc, il est de 0,6 Myr.
3.2 TEMPS DE RELAXATION
Le temps de relaxation est le temps sur lequel évolue hors-équilibre un système de
particules de même masse via les interactions à deux corps. Nous allons suivre ici la
dérivation faite par Binney & Tremaine (1987) en un peu plus détaillée. On peut aussi
regarder Spitzer (1987) pour une dérivation semblable ou encore Hénon (1958) pour une
démonstration rigoureuse, complète et en français.
On va calculer le temps au bout duquel une étoile quelconque de l’amas voit sa vi-
tesse modifiée substantiellement par rapport à son orbite dans un potentiel global lisse
équivalent à l’amas. Considérons une étoile de masse m1 de vitesse ~v1 dans le référentiel
galiléen de l’amas rencontrant une étoile de masse m2 de vitesse ~v2. On se place dans le
référentiel barycentrique centré sur le centre de gravité G des deux étoiles tel que
(m1+m2)~vG = m1 ~v1+m2 ~v2. (A.30)
On définit les vitesses de nos étoiles dans le référentiel barycentrique








où l’on a posé
~v0 = ~v1− ~v2. (A.33)
 Rmm = 3,5 pc, σ = 11 km.s−1 (Howell et al. 2000, McLaughlin et al. 2006)








FIG. A.3: Schéma représentant la déviation d’une masse par une masse plus importante
immobile au centre du système.
Le mouvement dans le référentiel barycentrique (galiléen) se réduit au problème à
deux corps que l’on peut résoudre à l’aide de la méthode de la masse réduite (Landau &
Lifshitz 1982). La dérivation du mouvement des deux étoiles se résume au mouvement





dans le champ gravitationnel de la masse statique m1 +m2 située au centre de gravité G
du système. On peut donc ramener l’étude de la déviation à l’exercice classique de dévia-
tion newtonienne d’une particule de masse µ par le Soleil. En suivant les notations de la
figure A.3, on a
µ vy(−∞) = 0. et µ vy(∞) = −µ v0 sinα (A.35)
Dans le système de coordonnées polaires,
rˆ = cos θ yˆ+ sin θ xˆ. (A.36)
Le moment cinétique de la particule, conservé puisqu’on a affaire à une force centrale,
vaut en norme
L = µ r2
dθ
dt
= µ v0 b. (A.37)












En intégrant entre t = −∞ et t =∞


















 Notamment utilisée pour étudier les systèmes binaires.






FIG. A.4: Schéma montrant le passage d’une étoile au travers d’un système sphérique
constitué de N étoiles. L’étoile est supposée passer par le centre. Elle rencontre donc
2piN bdb/(piR2) étoiles dans le cylindre d’épaisseur db pour un paramètre d’impact b.





δv0y ≈ 2G (m1+m2)b v0 . (A.41)









Si l’on considère comme dans Binney & Tremaine (1987) que la particule 1 se déplace
en ligne droite dans un ensemble de particules 2 immobiles, les différentiels de vitesse se
compensent et au final
〈δv1⊥〉 = 0. (A.44)
où ⊥ était représenté par l’axe y précédemment dont l’orientation peut être quelconque
(mais perpendiculaire) par rapport à la direction globale de déplacement x.
En revanche, si l’on ajoute les perturbations en normes, la résultante n’est pas nulle.
Il suffit d’estimer le nombre de rencontres en fonction du paramètre d’impact b. Si l’on
considère un amas homogène de rayon R comportant N particules (voir figure A.4), une
particule passant par le centre va croiser
δn =N× 2pi bdb
piR2
(A.45)
particules avec un paramètre d’impact b. Bien sûr, notre estimation de la déviation de
vitesse n’est valable que pour b > bmin = G m2/v12 où l’angle de déviation vaut 90◦.
 Fort heureusement pour l’ajout de quantités positives.

3 Temps caractéristiques
Néanmoins, d’autres considérations (Spitzer 1987) montrent que la contributionmajo-
ritaire provient des interactions à grandes distances bien représentées par notre approxi-
























À l’aide de l’estimation de la vitesse d’équilibre dans le cadre de l’équation du viriel





on estime le nombre de temps de traversée nécessaire pour que la déviation de vitesse







Au final, la détermination exacte importe peu puisque de toutes les façons, ce temps
de relaxation dépend grandement de l’endroit où on l’évalue. Si l’on se trouve au centre
de l’amas, il est très faible alors qu’il est bien plus long dans les parties externes. Les as-
tronomes ont donc fini par tomber d’accord sur une définition arbitraire du temps de
relaxation pris au rayon de mimasse afin de pouvoir aisément comparer modèles et ob-








où rg est le rayon dit de viriel défini en équation (A.9). On y reconnaît le terme en N/ lnΛ










Le facteur 0,4 dépend en fait des bornes choisies pour l’intégration des paramètres d’im-
pact (Binney & Tremaine 1987). Des études numériques (Giersz & Heggie 1994) ont mon-
tré qu’une valeur de 0,1 convenait mieux dans certains cas, mais nous nous sommes
restreints à la valeur de 0,4 pour cette thèse.
Ce temps de relaxation a une importance particulière dans les simulations de sys-
tèmes astronomiques. En effet, s’il est de l’ordre ou plus long que le temps total d’évolu-
tion du système, alors on est dans le régime dit « non-collisionnel » où les interactions à
deux corps cèdent le pas à l’influence du potentiel global du système. On peut se conten-

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ter d’un traitement approché des interactions à courtes et longues portées menant à cer-
taines simplifications et améliorations dans la vitesse d’exécution des codes de simula-
tion. Les codes en arbre (voir section 2.2 page 112) en tirent parti pour réduire l’usage de
CPU à une fonction en O(NlogN). Un exemple typique de système non collisionnel est
notre propre Voie Lactée. Avec N = 1011 étoiles pour un rayon de 10 kpc et une dispersion
de vitesse aux alentours de 200 km.s−1 = 200 kpc.Gyr−1, le temps de relaxation vaut
tr ≈ 105 Gyr (A.52)
et l’on peut totalement négliger les effets des interactions à deux corps.
Si au contraire, le système est relaxé, c’est-à-dire qu’on observe son évolution sur plu-
sieurs temps de relaxation, on se trouve dans le régime dit « collisionnel ». Cette fois-
ci, on ne peut y couper, il va falloir intégrer précisément l’influence des interactions
directes entre étoiles et se restreindre à des codes à sommation directe tel nbody6 en
O(N2) ou trouver une modélisation différente des phénomènes mis en jeu. Les amas stel-
laires rentrent généralement dans cette dernière catégorie de systèmes collisionnels. Avec
105 étoiles réparties sur 1 à 10 pc pour une dispersion de vitesse de l’ordre de 10 km.s−1,
le temps de relaxation vaut
tr ≈ 100 Myr. (A.53)
Du fait des difficultés inhérentes au régime collisionnel, de nombreuses particularités
théoriques ont vu le jour dans l’étude des amas stellaires et rendent ces comportements
d’autant plus intéressants.
4 Effondrement du cœur
L’effondrement du cœur ou « core collapse » en anglais est un des premiers phéno-
mènes très particuliers à l’étude des amas. L’évolution naturelle d’un amas tend à aug-
menter indéfiniment la densité stellaire centrale de l’amas. À bien y réfléchir, il s’offre un
parallèle assez facile entre l’évolution d’un amas isolé et celle d’une étoile en formation.
Le seul mécanisme changeant étant celui qui finalement va stopper cet effondrement.
4.1 PREMIÈRE DESCRIPTION
Le premier à avoir avancé l’idée d’un effondrement du cœur dans les amas stellaires
est Hénon. Il décrit dans sa thèse de doctorat (Hénon 1961) un ensemble simplifié d’équa-
tions tirées d’une considération statistique d’un amas. En considérant la population stel-
laire correctement décrite à l’aide d’une distribution en densité ρ(r, t), il dérive le jeu
d’équations que doit vérifier ρ et une solution particulière cherchée du côté des solutions
autosimilaires. La recherche d’une telle solution débouche nécessairement sur l’évolu-
tion de l’amas vers une densité centrale toujours plus grande jusqu’à tendre vers l’infini
en un temps fini. C’est la découverte de ce que l’on nomme à présent « effondrement du
cœur » ou encore « catastrophe gravo-thermale ».
 Et même O(N) pour gyrfalcON.
 Invariante d’échelle.

4 Effondrement du cœur
4.2 SOURCE CENTRALE D’ÉNERGIE
De cette analyse, Hénon (1961) remarque qu’il existe un flux net d’énergie allant du
centre de son modèle d’amas vers les parties externes. Il semble que l’amas « irradie »
de l’énergie sous forme d’étoiles qui s’échappent des parties centrales pour tenter de
« réchauffer » les parties externes. En compensation, le cœur de l’amas se ramasse de plus
en plus sur lui-même, se condensant pour libérer l’énergie gravitationnelle nécessaire à
l’éjection de nouvelles étoiles. On peut établir un parallèle direct de cette approche avec
l’effondrement d’une proto-étoile sur elle-même avant que ne s’allument les réactions
nucléaires centrales qui vont arrêter sa contraction.
Arrêtons nous quelque temps sur l’évolution d’une étoile en formation. Nous nous
restreindrons ici à une vision très simpliste de l’effondrement gravitationnel précédant
« l’allumage » des réactions nucléaires. D’après le théorème du viriel présenté en sec-
tion 1.1 page 177 et à condition que l’évolution soit quasistatique, l’énergie cinétique glo-
bale K de la masse gazeuse et son énergie potentielle de gravitation Ω sont reliées par
l’équation
2K+Ω = 0 (A.54)
L’énergie totale est donnée quant à elle par la relation
E = K+Ω (A.55)
Celle-ci décroît au cours du temps du fait du rayonnement de corps noir de la proto-






















Ainsi, même si l’énergie totale du système décroît, l’énergie cinétique, elle, croît avec
le temps impliquant un augmentation graduelle de la température de la proto-étoile
(et aussi des pertes d’énergies, celles-ci étant proportionnelles à T 4surf). Dans le même
temps, l’énergie gravitationnelle diminue, c’est-à-dire devient encore plus négative et
l’étoile se rétracte sur elle-même. On parle là aussi de « catastrophe gravo-thermale » in-
duite par le fait que la capacité calorifique de la proto-étoile est négative. Dans le cas
stellaire, cette contraction s’arrête quand les température et pression au centre atteignent
les valeurs permettant la fusion de l’hydrogène. L’énergie perdue par rayonnement ther-
mique est alors compensée par celle dégagée au centre de l’étoile par les réactions nu-
cléaires.
Pour le cas d’un amas stellaire, l’émission radiative est remplacée par l’« évapora-
tion » des étoiles décrite à la section 5 page 191, chaque étoile qui s’échappe de l’amas
ou, tout du moins, des couches internes emmène avec elle une partie de l’énergie du sys-
tème encore gravitationnellement lié. À mesure que l’amas perd ses étoiles, ses parties
internes se contractent (a priori indéfiniment) jusqu’à obtenir le comportement des distri-
butions de densité trouvées par Hénon (1961). Il en a donc déduit que nécessairement,
il devait exister au centre de l’amas une source d’énergie capable de mettre un terme à
cette contraction.
 Toujours en supposant le système globalement à l’équilibre du viriel, c’est-à-dire que les variations de
rayon doivent être lentes au cours du temps.
 L’étoile se réchauffe en perdant de l’énergie.






















FIG. A.5: Évolution schématique du profil de densité lors d’une évolution autosimilaire.
Contrairement au cas stellaire, on ne peut imaginer de réaction nucléaire à l’origine de
cette énergie. Néanmoins, la densité d’étoiles au centre de l’amas augmente jusqu’à ce que
la probabilité de rencontre de 3 étoiles dans des conditions cinétiques voisines ne soit plus
totalement négligeable. Une telle rencontre peut facilement mener à la formation d’une
binaire avec éjection de la troisième étoile, l’énergie nécessaire à l’éjection étant fournie
par l’énergie de liaison de la binaire (Heggie & Sweatman 1991, Szebehely & Peters 1967).
On assiste donc à une régulation. Les étoiles, du fait de l’effondrement, se concentrent de
plus en plus au centre jusqu’à former une binaire par interaction à trois corps. Une fois la
première binaire formée, ses futures interactions avec des étoiles simples tendront à leur
céder de l’énergie et la rendre plus serrée. Les étoiles éjectées du cœur par la binaire vont
repeupler les zones périphériques et contribuer ainsi à la régulation de la concentration
centrale. En général, une fois la première binaire formée, le cœur connaît une phase de
réexpansion jusqu’à ce que la binaire disparaisse. Suit une phase de contraction arrêtée
par une nouvelle binaire, etc. On parle d’oscillations gravo-thermales (voir Heggie & Hut
2003, p. 84)
4.3 SOLUTION AUTOSIMILAIRE
D’autre travaux théoriques ont suivi pour comprendre en profondeur les mécanismes
de l’évolution menant à l’effondrement du cœur. Lynden-Bell & Eggleton (1980) ont dé-
veloppé un modèle autosimilaire proche des travaux de Hénon (1961). En considérant un
amas isotrope à symétrie sphérique constitué d’étoiles de même masse, ils appuient sur
le fait que les temps d’évolution dynamique d’une étoile sont très différents selon sa po-
sition dans l’amas. Dans le centre, les orbites sont petites et les révolutions rapides alors
qu’il faut un temps bien plus long à une étoile perdue dans la périphérie pour compléter
une seule orbite.
 Elle-même étant éjectée ou bien par fusion de ses constituants.
 Comme dans le cas Képlérien, plus une orbite est externe, plus sa période est longue.

5 Échappées stellaires
Le contraste est si fort que les parties externes de l’amas surnommées le « halo »
peuvent être considérées comme statiques sur le temps d’évolution caractéristique des
parties centrales (le « cœur »). Ainsi, le cœur est unmini-amas quasi-isolé dont l’évolution
est similaire à l’évolution de l’amas global mais sur un temps et une distance caractéris-
tiques plus courts. Ce mini-amas développe à son tour la structure cœur/halo et le même
raisonnement peut être appliqué à nouveau, les parties externes restant inchangées alors
que les parties centrales continuent à évoluer.
Mathématiquement, la densité de masse ρ(r, t) peut s’exprimer de manière adimen-
sionnée en fonction de facteurs d’échelle en densité ρc et en distance rc dépendant du
temps
ρ(r, t) = ρc(t)× ρ∗(r/rc(t)) = ρc(t)× ρ∗(r∗), (A.57)
où l’indice « c » se rapporte à « cœur » et l’astérisque représente la quantité adimension-
née.
Très loin dans le halo, la dynamique est figée de manière à ce que la densité ne change






































où le point représente une dérivée temporelle alors que le prime représente une déri-
vée spatiale selon r∗. Comme le côté gauche de l’équation précédente ne dépend que du
temps et que le côté droit ne dépend que de r∗, le terme α se doit d’être constant et on a
la relation
ρc(t) ∝ rc(t)−α, (A.62)
valable n’importe où puisque par définition ρc et rc ne dépendent pas du rayon r de
dérivation. À partir de considérations théoriques plus poussées, Lynden-Bell & Eggleton
(1980) ont montré que α devait valoir entre 2 et 2,5. Des simulations numériques ont tran-
ché pour une valeur de 2,21. Avec des simulations de type Fokker-Planck, Cohn (1979)
était déjà arrivé à des résultats approchant, même s’il ne s’est pas intéressé au même
exposant caractéristique de l’évolution.
5 Échappées stellaires
Le terme d’« échappées stellaires » décrit le phénomène de perte progressive d’étoiles
par l’amas lors des échanges d’énergie d’étoile à étoile. Une étoile qui acquiert lors de
ces échanges une vitesse supérieure à la vitesse de libération de l’amas peut alors s’en
échapper et ne jamais s’en approcher à nouveau.

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Distribution maxwellienne des vitesses
v











FIG. A.6: Distribution d’équilibre des vitesses dans la théorie cinétique des gaz. La vitesse
quadratique moyenne est ici de 1. On voit que les étoiles se retrouvant dans la queue de
distribution pour une vitesse supérieure à la vitesse de libération (∼ 2) ne sont pas en
nombre négligeable (environ 5%).
5.1 NÉCESSITÉ
Un système de particules en interaction tend naturellement à prendre une distribu-
tion de vitesse Maxwellienne (Landau & Lifshitz 1994) dont on peut voir un exemple en
figure A.6 sur un temps de relaxation. Or, la distribution Maxwellienne admet un pe-
tit nombre de particules dont la vitesse peut être très grande comparée à la dispersion
moyenne. Si initialement la distribution de vitesse est coupée au niveau de la vitesse de
libération de l’amas, les collisions tendent à repeupler cette région effacée de l’espace des
vitesses et les étoiles concernées peuvent s’échapper de l’amas, redépeuplant la partie en
question de la distribution. Même pour un amas isolé, on assiste donc à un flux constant
d’étoiles quittant l’amas.
5.2 DISSOLUTION
La perte progressive d’étoiles de hautes vitesses conduit à un aplatissement du puits
gravitationnel créé par l’amas et donc une baisse de la vitesse de libération, permettant
à toujours plus d’étoiles de s’échapper. Ainsi, on doit assister à la dissolution totale de
l’amas à plus ou moins long terme. Des études théoriques résumées par Wielen (1975)
montrent que ce phénomène se passe sur un temps tel que
dN
dt
ttr ≈ −0,1, (A.63)
menant à une dissolution totale dans un temps de l’ordre de 10N ttr, généralement bien
trop long pour arriver seul à une dissolution totale, ce que confirment des simulations
plus récentes (Baumgardt et al. 2002). Mais bien vite, les considérations à base de marées
galactiques et d’évolution stellaire viennent perturber ces calculs.

6 Ségrégation de masse
FIG. A.7: Figure 1 de Spitzer & Shull (1975) où l’on voit les premiers effets de la ségréga-
tion de masse dans un système à trois groupes de masses.
6 Ségrégation de masse
6.1 MODÈLE À MASSES MULTIPLES
L’un des aspects simplificateurs principaux d’une simulation à Ncorps est le fait de
supposer que toutes les particules ont une masse identique. Cela permet de se concen-
trer sur les aspects d’évolution dynamique pour une population homogène et n’a guère
d’importance pour des simulations d’échelle galactique où chaque « particule » repré-
sente plusieurs milliers à millions d’étoiles et où la dynamique est non-collisionnelle.
Néanmoins pour des amas où l’aspect collisionnel est important, on observe rapide-
ment un effet de séparation des particules en fonction de leur masse, les plus massives
ayant tendance à se rassembler au centre alors que les plus légères se répartissent dans
les parties externes. Ce phénomène a notamment été étudié par Spitzer & Shull (1975)
dont on a reproduit la figure 1 en figure A.7. On y observe bien que pour un système
contenant trois groupes de masses de rapports 2/5 : 1 : 5/2 initialement répartis de ma-
nière homogène, le rayon de mimasse des particules les plus massives chute, reflétant
leur concentration progressive au centre de l’amas simulé.
 C’est-à-dire que la densité est suffisamment faible pour que le système ne soit pas relaxé. Temps d’évolu-
tion totale et temps de relaxation sont du même ordre de grandeur.
 C’est-à-dire que les interactions à deux corps ne sont pas négligeables par rapport à l’action du potentiel
global.

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6.2 ANALOGIE GAZEUSE
On peut avoir une vision intuitive du phénomène en se rapportant à une analogie
gazeuse. En effet, si l’on considère chaque étoile comme une molécule et les interactions
gravitationnelles inter-étoiles comme les chocs moléculaires dans un gaz, un amas est
formellement analogue à un gaz auto-gravitant.
Intéressons-nous donc à la répartition en densité naturelle pour un gaz parfait auto-
gravitant puis aux implications de l’ajout d’un gaz parfait de masse molaire plus im-
portante minoritaire par rapport au gaz dominant. Plutôt que de résoudre un système
d’équations parfaitement cohérent, supposons une distribution en densité de gaz connue
qui va nous permettre de dériver pression et température à l’intérieur du système.
Soit un gaz de masse totale M réparti selon un profil de Plummer (1911) dont den-
sité et masse en fonction du rayon r sont données aux équations (A.15) et (A.16). Notre















L’équation (A.64) s’intègre aisément et on obtient l’expression de la pression corres-







L’équation d’état des gaz parfaits permet alors de déduire la température régnant en
tout point du système, avec R = 8,314 J.mol−1.K−1 la constante des gaz parfaits et µ la










Supposons à présent qu’un autre gaz existe dans le système mais en quantité négli-
geable par rapport au premier gaz (M′¿M). Ses pression P′(r) et densité ρ′(r) doivent
elles-aussi vérifier l’équation d’équilibre hydrostatique mais dans le champ de pesanteur
dominé par le premier gaz, c’est-à-dire
dP′
dr
= −ρ′(r) g(r) = −ρ′(r) G M r(
b2+ r2
)3/2 . (A.68)





 La différence principale est dans l’efficacité de l’approximation statistique, une mole de gaz contenant
1023 molécules en interactions alors que dans un amas on atteint péniblement 106 étoiles.
 Ceci afin de simplifier les calculs et illustrer le propos.

6 Ségrégation de masse





















FIG. A.8: Comparaison entre le profil de Plummer de la distribution majoritaire de masse
( ) et la distribution pour un gaz minoritaire de masse molaire µ′ deux fois plus élevée
( ). Les deux profils ont été normalisés avec leur densité centrale respective.

















Il ne reste plus qu’à utiliser l’équation (A.69) pour trouver la dépendance radiale du





)3 µ′µ − 12
. (A.72)










et la distribution résultante est plus ramassée au centre que la distribution globale du
gaz dominant, moins lourd que le second gaz. Il y a naturellement ségrégation de masse
tendant à concentrer les particules les plus massives au centre du système gazeux avec,
en outre, une distribution plus piquée. La figure A.8 montre la différence entre les deux
profils (normalisés à une même valeur de densité centrale) pour un rapport µ′/µ égal à 2.

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6.3 ÉQUIPARTITION DE L’ÉNERGIE
En suivant l’analogie gazeuse, on sait que les chocs entre particules tendent à égali-
ser la température globale, c’est-à-dire l’énergie cinétique moyenne sur l’ensemble des
particules. Si l’on prend un gaz d’hydrogène moléculaire (MH2 = 2 g.mol
−1) mélangé à
de l’oxygène moléculaire (MO2 = 32 g.mol










2 = K¯H2 . (A.74)
L’homogénéisation de la température revient à égaliser les énergies cinétiques moyennes
K¯O2 = K¯H2 et au final, on a
σH2 = 4σO2 . (A.75)
Les particules massives sont freinées par les interactions avec celles qui le sont moins.
Dans la littérature astronomique, ce phénomène est aussi connu sous le terme de friction
dynamique (Chandrasekhar 1943) et contribue par exemple à la migration de planètes
vers leur étoile (Murray et al. 1998) ou à celle d’amas vers le centre de la galaxie Portegies
Zwart et al. (2006).
Remarquons que lors de notre analogie gazeuse précédente, cette équipartition a im-
plicitement été imposée lorsque l’on écrit l’unicité du profil de température et conduit
bien à un profil plus piqué pour le gaz le plus lourd.
6.4 CONDITION DE SPITZER
Du fait de la capacité calorifique négative d’un système autogravitant mise en évi-
dence en section 4 page 188, on peut se demander si l’équipartition de l’énergie cinétique
peut effectivement être réalisée. Spitzer (1987) donne une condition globale sur les rap-








Pour une répartition desmasses telle qu’on la décrit en section 3.1 page 41 et en faisant



























On est donc très loin de la condition dérivée par Spitzer. Si d’aventure l’évolution stel-
laire était artificiellement coupée, les étoiles massives constitueraient un système auto-
gravitant indépendant au centre de l’amas évoluant vers l’effondrement avec son temps
interne d’évolution dynamique.

7 Influence des marées
7 Influence des marées
Dans tous les développements précédents, on a fait l’étude d’un amas complètement
isolé du reste de l’univers et on s’est concentré sur l’évolution résultant des interactions
internes. Ce faisant, on oublie l’influence que la distribution de masse du reste de l’uni-
vers peut avoir sur le système, notamment le fait que cette distribution n’est pas homo-
gène à relativement petite échelle et va interagir avec le devenir des amas.
7.1 AMAS NON ISOLÉS
Tout comme les étoiles ont tendance à se former naturellement au sein d’amas (Ho
1997), les amas n’apparaissent isolément du reste de l’Univers, mais au sein de structures
galactiques. De ce fait, ils sont soumis le long de leur orbite aux forces demarée s’exerçant
à l’intérieur de leur galaxie hôte. Effectuons un petit calcul d’ordre de grandeur concer-
nant l’action comparée des marées galactiques sur un amas orbitant la Voie Lactée en
compagnie du Soleil.
Le Soleil orbite la Voie Lactée à environ r¯ = 9 kpc du centre galactique à une vitesse






Le champ de marée exercé est lui proportionnel à
gmarée ≈ gg Rr¯ , (A.83)
avec R le rayon caractéristique de l’objet sur lequel s’applique ce champ. Pour le cas d’un
amas de la Voie Lactée, R ≈ 10 pc ; pour le Soleil, R¯ ≈ 7.105 km.












10−3 pour un amas de M = 50 000 M¯,10−24 pour le Soleil. (A.85)
S’il est parfaitement justifié de négliger l’influence du champ de marée galactique
dans l’étude du Soleil ou du système solaire, on voit qu’on peut assez facilement atteindre
des zones où son influence sur l’évolution d’un amas n’est pas négligeable lorsqu’elle
s’applique sur plusieurs milliards d’années.
7.2 RAYON DE MARÉE
La présence d’un champ de marée peut être approximée en première intention par un
potentiel harmonique et une force
~Fm = km~r (A.86)


















FIG. A.9: Profil en densité suivant une répartition de King (1966), caractérisée par l’appa-
rition d’un rayon de marée rm ici situé aux alentours de 100rc avec rc le rayon de cœur de
la distribution.
il arrive naturellement un moment où la force extérieure prend le pas sur la force exercée
par le reste de l’amas, ce qui mène à définir le rayon de marée rm tel que
G M(rm)
r 2m
= km rm (A.87)
La prise en compte d’un tel rayon de coupure dans l’élaboration de distribution de
densité en équilibre dynamique mais d’extension finie a conduit à développer les mo-
dèles dits de King (1966) dont une représentation du profil de densité est donnée en
figure A.9. Ils sont caractérisés par la donnée de deux paramètres, par exemple le rayon
de cœur rc et le rayon de marée rm.
7.3 INFLUENCE SUR L’EFFONDREMENT
La dynamique de l’effondrement du cœur est dominée par les interactions des étoiles
centrales particulièrement enfoncées dans le puits gravitationnel de l’amas. Ainsi, un
champ de marée, s’il est suffisant pour arracher les étoiles à la périphérie de l’amas n’a en
général aucune influence sur la dynamique interne de l’effondrement (Giersz & Heggie
1997). Néanmoins, si le champ est effectivement puissant, il va tendre à dissoudre l’amas
sur un temps caractéristique plus court que le temps de l’effondrement.
7.4 INFLUENCE SUR L’ÉCHAPPÉE D’ÉTOILES
Le champ de marée accentue naturellement le départ des étoiles d’un amas puisqu’il
facilite l’éjection des étoiles très énergétiques le long de son axe d’étirement. En revanche,
on peut noter qu’une étoile possédant l’énergie suffisante pour être éjectée peut rester
assez longtemps dans l’amas jusqu’à ce qu’elle réussisse à en trouver la sortie via les
points de Lagrange comme l’ont démontré Fukushige & Heggie (1995, 2000). En effet,
l’application d’un champ de marée introduit une dissymétrie du système en privilégiant




De nombreux travaux ont été menés pour quantifier l’effet du champ de marée et des
influences extérieures sur le temps de vie des amas (Baumgardt & Makino 2003, Lamers
et al. 2005, Gieles et al. 2006). Le résultat principal est que le temps de vie d’un amas sur
une orbite donnée peut s’exprimer comme une loi de puissance de la masse totale de
l’amas dont l’exposant dépend du facteur principal à l’origine du champ de marée.
7.5 INFLUENCE SUR LA SÉGRÉGATION
Le couplage de la ségrégation de masse et du champ de marée conduit à une éjection
préférentielle des étoiles de faibles masses qui en retour diminue la brillance des bras de
marée déjà difficiles à observer (Lee et al. 2006). Sur des orbites menant à des champs de
marée très intenses, Portegies Zwart et al. (2004) ont montré que les amas les plus forte-
ment perturbés par le champ de marée sont aussi ceux le moins soumis à la ségrégation
de masse. Ces résultats sont complétés par les nôtres présentés en section 5.1 page 163.
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